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D'ASTRONOMIE 


§  l.On  donne  en  général  le  nom  d'astres  au  soleil,  à  la  lune,  et 
à  cette  multitude  de  points  étincelants,  ou  étoiles,  dont  le  ciel  est 
parsemé  pendant  la  nuit.  L'astronomie  a  pour  objet  l'étude  des 
astres;  elle  comprend  l'ensemble  des  connaissances  qu'on  a  pu 
acquérir  sur  leurs  mouvements,  leurs  dimensions  et  leur  consti- 
tution physique. 

Nous  nous  proposons  d'exposer  les  éléments  de  cette  science, 
en  insistant  d'une  manière  toute  spéciale  sur  ceux  des  phéno- 
mènes astronomiques  qui  jouent  un  rôle  important  dans  notre 
existence.  Mais,  avant  d'entrer  dans  cette  étude,  nous  commen- 
cerons par  faire  connaître  les  instruments  divers  qui  ont  servi, 
et  qui  servent  encore  aux  observations  astronomiques.  Ces  ins- 
truments, grossiers  dans  l'origine,  se  sont  perfectionnés  peu  à 
peu,  à  mesure  que  la  science  faisait  des  progrès,  et  sont  arrivés, 
dans  ces  derniers  temps,  à  un  degré  de  perfection  extrêmement 
remarquable.  La  connaissance  des  moyens  d'observation  fera 
mieux  saisir  les  différents  résultats  auxquels  on  est  arrivé,  per- 
mettra déjuger  du  degré  d'exactitude  qu'ils  comportent,  et  fera 
concevoir  comment  on  pourrait  vérifier  après  coup  la  réalité 
des  faits  dont  se  compose  la  science  astronomique. 


CHAPITRE  PREMIER 

DES  INSTRUMENTS  QUI   SERVENT   AUX   OBSERVATIONS 

ASTRONOMIQUES. 


§  2.  Les  instruments  nécessaires  aux  observations  astronomi- 
ques sont  de  trois  sortes. 

\°  Les  uns  sont  destinés  à  augmenter  la  puissance  de  la  vue,  à 
nous  faire  voir  les  astres  dans  des  conditions  beaucoup  plus  favo- 
rables que  celles  qui  se  présentent  naturellement  à  nous,  pour 
étudier  leurs  formes,  leurs  apparences,  les  phénomènes  qui  se 
passent  à  leur  surface,  et  entrer,  autant  que  possible,  dans  la 
connaissance  de  leur  constitution  physique  :  ce  sont  les  lunettes 
et  les  télescopes. 

2°  D'autres  sont  destinés  à  la  mesure  des  angles,  dont  la  con- 
naissance est  nécessaire  pour  déterminer  complètement  la  posi- 
tion de  chaque  astre  dans  le  ciel. 

3°  Enfin,  les  astres  étant  constamment  en  mouvement,  réel  ou 
apparent,  on  peut  bien  déterminer  à  chaque  instant  la  position  de 
chacun  d'eux  au  moyen  des  instruments  dont  on  vient  de  parler; 
niais  cela  ne  suffit  pas  pour  qu'on  ait  une  connaissance  complète  de 
leurs  mouvements.  11  faut  encore  qu'on  sache  combien  de  temps 
chacun  de  ces  astres  met  pour  aller  d'une  première  position  à 
une  seconde,  puis  de  cette  seconde  position  à  une  troisième,  etc.; 
on  a  donc  besoin  d'instruments  qui  servent  à  mesurer  le  temps. 
Ce  sont  les  horloges  et  les  chronomètres. 

Nous  commencerons  par  faire  connaître  ces  derniers  instru- 
ments; ensuite  nous  décrirons  les  lunettes,  les  télescopes,  et  enfin 
les  instruments  destinés  à  la  mesure  des  angles. 

INSTRUMENTS   QUI   SERVENT   A    MESURER   LE   TEMPS. 

§  3.  Principe  de  la  mesure  du  temps.  —  Tout  le  monde  a 
l'idée  de  ce  que  c'est  que  le  temps.  Lorsque  deux  faits  s'accomplis- 
sent l'un  après  l'autre,  on  dit  qu'entre  les  deux  il  s'est  écoulé  un 
certain  intervalle  de  temps.  Cet  intervalle  de  temps  est  plus  ou 
moins  long,  et  l'on  conçoit  que  sa  durée  puisse  être  exprimée  par 
un  nombre  tout  aussi  bien  que  la  longueur  d'une  ligne,  le 
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poids  d'un  corps,  etc.  Voyons  par  quels  moyens  on  peut  y  arriver. 

Supposons  qu'un  même  phénomène  se  reproduise  plusieurs  fois 
de  la  môme  manière,  et  dans  des  circonstances  identiquement  les 
mêmes;  on  sera  en  droit  de  regarder  comme  égaux  les  intervalles 
de  temps  qu'il  aura  employés  successivement  àse  produire.  C'est 
ainsi  que  si  Ton  prend  différents  corps  exactement  pareils,  et  qu'on 
les  laisse  tomber,  les  uns  après  les  autres,  de  la  même  hauteur  et 
dans  un  air  tranquille,  se  trouvant  toujours  dans  les  mêmes  condi- 
tions de  température  et  d'élasticité,  le  temps  qu'un  de  ces  corps 
mettra  à  tomber  sera  égal  à  celui  que  mettra  pour  tomber  chacun 
des  autres  corps.  Si  deux  de  ces  intervalles  de  temps  égaux  se 
succèdent  sans  interruption,  c'est-à-dire  si  l'instant  où  le  second 
commence  coïncide  avec  celui  où  le  premier  finit,  il  en  résultera 
un  intervalle  de  temps  total  qui  sera  double  de  chacun  d'eux.  De 
même  la  succession  non  interrompue  de  trois, quatre,  cinq..., in- 
tervalles de  temps  égaux  entre  eux  formera  un  intervalle  de  temps 
unique  qui  sera  triple,  quadruple,  quintuple....,  de  l'un  d'eux. 

On  conçoit,  d'après  cela,  que,  pour  évaluer  un  intervalle  de 
temps  quelconque  en  nombre,  il  suffira  d'observer  un  phéno- 
mène qui  se  reproduise  successivement,  indéfiniment,  sans  inter- 
ruption, et  dans  des  circonstances  exactement  les  mêmes.  Si  la 
durée  de  ce  phénomène  est  prise  pour  unité  de  temps;  le  nombre 
de  fois  qu'il  se  produira  pendant  l'intervalle  de  temps  que  Ton 
veut  mesurer  sera  la  valeur  numérique  de  cet  intervalle  de 
temps.  Tel  est  le  principe  de  la  mesure  du  temps. 

Pour  réaliser  ce  qui  vient  d'êire  dit, on  a  imaginé  divers  appa- 
reils que  nous  allons  faire  connaître,  et  dans  lesquels  on  a  cher- 
ché à  se  rapprocher  autant  que  possible  des  conditions  rigou- 
reuses que  nous  avons  indiquées  comme  devant  servir  de  base  à 
la  mesure  du  temps.  Mais,  quel  que  soit  le  soin  que  l'on  apporte 
à  la  construction  de  ces  appareils,  ils  conservent  toujours  quel- 
que chose  de  l'imperfection  des  œuvres  de  l'homme.  Nous  ver- 
rons plus  tard  que  c'est  dans  les  phénomènes  astronomiques  que 
l'on  trouve  la  mesure  du  temps  la  plus  exacte.  Jusque-là  cepen- 
dant nous  regarderons  les  instruments  que  nous  allons  décrire 
comme  nous  fournissant  les  seuls  moyens  que  nous  puissions 
employer  pour  mesurer  le  temps,  et  c'est  sur  leurs  indications 
que  nous  nous  baserons  pour  arriver  à  la  connaissance  des  lois 
du  mouvement  des  astres. 

§  4.  Clepsydre». —  Les  premiers  instruments  dont  on  se  soit 
servi  pour  mesurer  le  temps  sont  les  clepsydres,  ou  horloges  à 
eau,  qui  ont  été  en  usage  dans  l'antiquité  et  onl  èt&  fcttY^\çrçfeç* 
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cd  différents  lieux  aux  recherches  astronomiques.  Voici  en  quoi 
ils  consittent. 

Imaginons  qu'un  réservoir  contienne  de  l'eau,  et  qu'un  orrifkc 
pratiqué  vers  sa  partie  inférieure  permetteau  liquide  des' écouler. 
Si, par  un  moyen  quelconque,  on  parvient  à  rendre  l'écoulement 
régulier,  il  sortira  du  réservoir  des  quantités  égales  de  liquide 
en  temps  égaux.  Le  volume  de  l'eau  écouléedansun  temps  quel- 
conque pourra  donc  servir  de  mesure  à  ce  temps. 

Pourobtenirunécoulement  régulier  de  l'eau  contenue  dans  le 
réservoir,  il  suffit  d'y  entretenir  un  niveau  constant;  on  y  arrive 
très- facile  ment  au  moyen  de  ladisposilion  suivante.  Le  réservoir  A, 
fig.  1.  est  constamment  alimenté  par  un  robinet  B.  La  quantité, 
d'eau   fournie  par 
ce  robinet  est  plus 
grande  que   celle 
qui  doit   traverser 
l'orifice  G,  lorsque 
l'écoulement  est  ré- 
gulièrement établi, 
l'ai-  suite  de  cet  ex- 
cès du  liquide  qui' 
arrive  dans  le  re- 
tend à  s'y  élever  de 
plus  en  plus;  mai» 
une  décharge  laté- 
rale lïs'y  oppose  en 
laissant     constam- 
rig.  i.  ment  sortir   le   li- 

quide excédant.  Le 
niveau  de  l'eau  conserve  donc  ainsi  une  position  invariable  dans 
le  réservoir  A,  et  l'écoulement  s'effectue  par  l'pritke  Cavec  une 
vitesse  qui  reste  toujours  la  même. 

Pour  mesurer  un  intervalle  de  temps  quelconque  au  moyen 
de  l'écoulement  ainsi  obtenu,  il  n'y  a  plus  qu'à  recueillir  l'eau 
qui  sort  du  réservoir  pendant  cet  intervalle  de  temps  et  à  en 
déterminer  le  volume.  Mais,  au  lieu  de  cela,  on  dispose  l'appa- 
reil de  manière  a  lui  faire  donner  des  indications  continues.  Il 
suffit,  en  effet,  que  l'eau  sortant  du  réservoir  tombe  dans  un 
vase  de  forme  cylindrique  ou  prismatique  et  s'y  accumule  de 
plus  en  plus.  Le  niveau  du  l'eau  montera  dans  ce  vase  avec  une 
vilesse  uniforme,  et  marquera  le  temps  par  la  position  qu'il 
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occupera,  position  qui  pourra  d'ailleurs  être  aisément  déterminée 
au  moyen  d'une  échelle  graduée  fixée  au  vase. 

Souvent,  afin  de  rendre  les  indications  plus  visibles,  cl  aussi 
[tour  donner  plus  d'élégance  à  l'appareil,  on  place  un  (loi  leur  dans 
le  vase  où  se  rend  l'eau  écoulée;  ce  flotteur,  formé  d'un  morceau 
de  liége,  porte  un  index  qui  se  trouve  à  coté  d'une  échelle  graduée 
et  vient  correspondre  successivement  aux  diverses  division?  de 
cette  échelle,  à  mesure  que  le  liquide  le  soulève  en  s'accumulanl  de 
plus  en  plus  dans  le  vase.  C'est  ce 
que  montre  \afig.  2,  qui  représente 
uae  clepsydre  de  cette  espèce. 
I.'eau,  dont  l'écoulement  sert  a 
mesurer  le  temps,  se  rend  dans  une 
capacité  que  l'on  n'aperçoit  pas, 
et  qui  est  située  vers  le  bas  de 
l'appareil  ;  elle  y  fait  monter  pro- 
gressivement un  flotteur,  qui  sup- 
porte lesdeux  petites  figuresplacées 
de  chaque  coté  de  la  colonne  supé- 
rieure; une  de  ces  Figures  porteune 
baguette  dont  l'extrémité  aboutit  à 
une  échelle  tracée  sur  la  colonne, 
et  indique  le  temps  par  la  divi- 
sion de  l'échelle  à  laquelle  celle  ba- 
guette correspond. 

l'nc  au  Ire  disposition,  qui  a  été 
également  adoptée,  avait  pour  ob- 
jet de  Taire  marquer  le  temps  par 
une  aiguille  mnbile  sur  un  cadran. 
comme  cela  a  lieu  dans  non  hor- 
loges actuelles.  A  cet  effet,  le  flot- 
leur  A,  fiy.  3,  auquel  l'eau  de  la 
.,;;.{!■  communique  un  mou- 
vement ascendant,  est  attaché  â 
l'extrémité  d'une  chaiuequi  s'en- 
roule autour  d'un  cylindre  hori- 
tonlal  ft,  cl  qui  supporte  a  son 
autre  extrémité  un  contre-poids  (J  *'B   * 

un  peu  plus  léger  que  le  flotteur  A.  U  cylindre  B  peut  libre- 
ment tournersur  lui-mbne  :  il  porleà  une  de  ses  extrémités  une 
iuguille  qui  le  suit  dans  ce  mouvement,  et  qui  parcourt  mva» 
toute  la  circonférence  d'un  cadran  adaplé  i\  la  tacc  exVfemxne  ftç- 
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mouvement.  Voici  en  quoi  elles  consistent.  Un  poids  A,  fig.  S, 
attaché  a  l'extrémité  d'une  torde,  tend  a  faire  tourner  un  cylin- 
dre I)  sur  lequel  la  corde  est  enroulée.  Ce  cylindre,  mobile  autour 
de  son  axe  "de  figure,  porte  une  roue  dentée  C,  qui  tourne  néces- 
sairement avec  lui.  La  roue  C,  engrenant  avec  un  pignon  D,  oblige 
l'axe  Ë  de  ce  pignon  à  tourner  eu  même  temps  que  le  cylindre  6. 
De  même  le  mouvement  de  l'axe  E  se  transmet,  par  la  roue  F  et 
le  pignon  G,  à  un  autre 
axe  H  ;  et  ainsi,  de  proche 
en  proche,  un  dernier 
axe  I  reçoit  un  mouve- 
ment de  rotation,  par 
suite  de  l'action  dupoids 
A  sur  le  cylindre  B.  Cet 
axe  I  porte  à  son  extré- 
mité une  roue  dentée  h, 
d'une  forme  particu- 
lière à  laq  uelle  on  donne 
le  nom  de  roue  de  ren- 
contre. A  coté  de  cette 
roue  K,  se  trouve  un  axe 
vertical  L,  muni  de  deux 
petites  palettes  planes 
M,  IN,  dirigées  à  angle 
droit  l'une  sur  l'autre,  et 
tellement  disposées  que 
la  première  puisse  être 
rencontrée  par  les  dents 
inférieures  de  la  roue  K, 
et  la  seconde  par  les 
dents  supérieures  de  la 
même  roue.  Enfin  l'axe 
I.  porte  à  sa  partie  supé- 
rieure une  roue  sans 
dents  0,  nommée  baimt- 
cier,  sorte  de  volant  ana- 
logue à  ceux  qu'on  voit  . 
dans  certaines  mat:  h  i  u  es 
et  qui  servent  à  en  régu- 
lariser le  mouvement.  La 
présence  de  l'axe  L,  avec  ses  palettes  M,  N,  s'oppose  à  ce  que  la 
roue  t/e  rencontre  K  prenne  un  mouvement  continu,  par  suite  de 
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l'action  du  poids  moteur  A.  A  peine  cette  roue  a-t-elle  commencé  a 
tourner,  que  ses  dents  rencontrent  l'une  des  palettes  M,  N,  et  trans- 
mettent ainsi  brusquement  à  Taxe  L  un  mouvement  de  rotation; 
bientôt  les  dents  de  la  môme  roue  rencontrent  l'autre  palette, 
arrêtent  l'arbre  L  dans  son  mouvement,  et  le  font  tourner  en 
sens  contraire;  pnis  la  première  palette  est  rencontrée  de  nou- 
veau par  les  dents  de  la  roue  K,  et  ainsi  de  suite. L'arbre  vertical  L 
prend  ainsi  un  mouvement  alternatif,  et  en  môme  temps  tout 
le  reste  du  mécanisme,  depuis  le  cylindre  B  jusqu'à  la  roue  de 
rencontre  K,  est  arrêté  périodiquement  dans  son  mouvement. 
La  partie  de  l'appareil  dont  le  mouvement  alternatif  détermine 
ces  arrêts  successifs  se  nomme  le  régulateur. 

Cette  disposition  des  premières  horloges  à  poids  donne  bien 
lieu  en  apparence  à  la  reproduction  successive  et  indéfinie  d'un 
même  phénomène,  qui  semble  s'accomplir  toujours  dans  des 
conditions  identiquement  les  mêmes.  Mais,  si  Ton  y  fait  atten- 
tion, on  verra  que  ce  phénomène,  c'est-à-dire  le  mouvement  que 
prend  l'axe  L,  soit  dans  un  sens,  soit  dans  l'autre,  par  suite  de 
l'action  de  la  roue  K  sur  une  des  palettes  M,  N,  est  loin  de  s'ef- 
fectuer avec  ce  caractère  apparent  de  régularité.  Le  mouve- 
ment du  régulateur  est  produit  par  la  pression  que  l'une  des  pa- 
lettes M,  N,  éprouve  de  la  part  d'une  des  dents  de  la  roue  K; 
cette  pression  est  le  résultat  de  l'action  du  poids  A  sur  le  cy- 
lindre B,  action  qui  conserve  bien  constamment  la  même  in- 
tensité; mais  la  transmission  de  cette  action  à  la  roue  K,  par 
l'intermédiaire  des  rouages  dont  l'horloge  se  compose,  fait  que 
la  pression  exercée  par  les  dents  de  la  roue  K  sur  les  palettes 
M,  N,  ne  reste  pas  toujours  la  même.  11  se  produit,  en  effet,  entre 
les  dents  des  diverses  roues  qui  engrènent  les  unes  avec  les 
autres,  des  frottements  qui  absorbent  une  portion  de  l'action  du 
poids  moteur  A;  et  il  est  impossible  que  les  diverses  dents  de 
chaque  roue  soient  taillées  avec  une  telle  similitude  de  forme 
entre  elles,  qu'il  n'en  résulte  pas  des  changements  dans  la 
grandeur  des  frottements,  suivant  que  c'est  telle  ou  telle  dent  qui 
sert  à  transmettre  le  mouvement.  Il  s'ensuit  que  les  mouvements 
partiels  et  alternatifs  de  l'axe  L  et  du  balancier  0  ne  s'effectuent 
pas  tous  avec  la  même  rapidité,  et  qu'en  conséquence  les  inter- 
valles de  temps  compris  entre  les  moments  d'arrêt  successifs 
des  rouages  ne  sont  pas  égaux. 

I/iniperfection  que  nous  venons  de  signaler  dans  les  horloges  à 
poids,  telles  qu'on  les  construisait  d'abord,  fait  que  \)Cttda.\\V\ç>Y\%- 
temps  on  leur  a  proféré  les  clepsydres  comme.  6U\\\\  \Av\s  o\\\c\^. 
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Mais,  par  l'application  -du  pendule  à  ces  horloges,  on  est  par- 
venu à  leur  donner  une  telle  supériorité  de  marche,  que  les  clep- 
sydres sont  dès  lors  complètement  tombées  en  désuétude. 

§  7.  Pendule.  —  Le  pendule,  dans  sa  plus  grande  simplicité, 
consiste  en  un  corpspesant,/fy.  6,  de  petites  dimensions,  tel  qu'une 
balle  de  plomb,  suspendu  à  l'extrémité  inférieure  d'un  fil  très- 
délié,  dont  l'extrémité  supérieure  B  est  fixe.  Par  suite  de  l'action 
de  la  pesanteur,  le  corps  A  tend  nat  urellement  à  se  placer  dans  une 
position  d'équilibre  telle  que  le  fil  AB  soit  vertical.  Si  Ton  vient  à 

déranger  le  pendule  pour  le 
placer  dans  la  position  qu'in- 
dique la  fig.  7,  et  qu'ensuite 
on  l'abandonne  à  lui-même,  la 
pesanteur  le  mettra  aussitôt 
en  mouvement.  Il  se  rappro- 
chera ainsi  de  la  position  d'é- 
quilibre CB  dont  nous  avons 
parlé  d'abord  ;  mais  lorsqu'il 
l'aura  atteinte,  il  lu  dépassera 
\  a'  °n  vertu  de  sa  vitesse  acquise, 
et  s'en  éloignera  de  l'autre 
côté,  jusqu'à  ce  qu'il  ait  pris 
tf«g.  6.  Fig.  7.  une  position  A'B,  symétrique 

de  la  première  AB,  par  rap- 
port à  la  verticale  CB.  Alors  le  pendule,  ayant  perdu  toute  sa 
vitesse,  reviendra  en  sens  contraire,  par  suite  de  l'action  inces- 
sante de  la  pesanteur;  il  repassera  par  la  position  verticale  CB, 
et  s'en  éloignera  ensuite  de  l'autre  côté  pour  revenir  clans  sa  po- 
sition initiale  AB.  A  partir  de  là,  un  nouveau  mouvement  re- 
commencera comme  précédemment,  et  ainsi  de  suite.  Si  ce 
mouvement  oscillatoire  du  pendule  s'effectuait  dans  un  espace 
vide  d'air,  et  s'il  était  possible  d'éviter  les  résistances  qui  se  pro- 
duisent toujours  à  son  point  de  suspension  B,  l'amplitude  des 
oscillations  successives  resterait  toujours  la  môme,  et  le  pendule 
marcherait  indéfiniment.  Mais,  en  réalité,  les  résistances  dues  à 
l'air  dans  lequel  se  meut  le  pendule  et  à  son  mode  de  suspen- 
sion, diminuent  peu  à  peu  ses  oscillations,  et,  au  bout  de  quel- 
que temps,  elles  finissent  par  disparaître  complètement. 

En  étudiant  le  mouvement  du  pendule,  Galilée  a  trouvé  (en 

1639)  les  deux  lois  suivantes  :  1°  La  durée  des  oscillations  d'un 

pendule  est  sensiblement  la  môme,  quelle  que  soit  leur  ampli- 

tude,  pourvu  que  cctle  amplitude  soit  petite;  2°  les  durées  des 
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petites  oscillations  de  divers  pendules  sont  entre  elles  dans  le 
même  rapport  que  les  racines  carrées  des  longueurs  de  ces  pen- 
dules. La  connaissance  de  ces  lois  lui  suggéra  l'idée  de  se  servir 
ries  oscillations  du  pendule  pour  la  mesure  du  temps.  Il  suffît, 
en  effet,  pour  cela  de  mettre  un  pendule  en  mouvement  et  de 
compter  les  oscillations  qu'il  effectue  dans  l'intervalle  de  temps 
que  l'on  veut  évaluer.  La  diminution  progressive  de  Tnmplilude  de 
ses  oscillations  n'empêche  pas  que  leur  durée  ne  reste  la  môme, 
comme  cela  résulte  de  la  première  des  lois  qui  viennent  d'être 
énoncées;  et,  par  conséquent,  le  mouvement  du  pendule  réalise 
la  succession  non  interrompue  de  phénomènes  ayant  tous  la 
même  durée,  ce  qui  rentre  complètement  dans  l'idée  générale 
que  nous  nous  sommes  faite  de  la  mesure  artificielle  du  temps 
(§  3).  D'un  autre  côté,  la  seconde  des  lois  trouvées  par  Galilée 
montre  que  l'on  peut  donner  au  pendule  une  longueur  telle, 
que  la  durée  dé  chacune  de  ses  petites  oscillations  soit  préci- 
sément égale  à  l'unité  de  temps  que  l'on  veut  adopter. 

Galilée  et  quelques  astronomes  après  lui  employèrent  en 
effet  Je  pendule  comme  moyen  de  mesurer  le  temps  dans  leurs 
observations  astronomiques.  Mais  l'emploi  de  cet  instrument,  si 
simple  en  lui-même,  présentait  des  difficultés,  à  cause  de  la  né- 
cessité de  suivre  tous  ses  mouvements  pour  compter  les  oscilla- 
tions, et  aussi  à  cause  du  peu  de  temps  au  bout  duquel  un  pen- 
dule abandonné  à  lui-même  cesse  d'effectuer  des  oscillations 
appréciables. 

Peu  de  temps  après,  en  1657,  Huyghens  eut  l'heureuse  idée  de 
construire  une  horloge,  en  adaptant  le  pendule  de  Galilée  aux 
anciennes  horloges  à  poids.  A  partir  de.  là,  les  indications  four- 
nies par  les  horloges  sont  devenues  incomparablement  plus 
exactes  qu'elles  ne  l'étaient  auparavant,  et  cela  a  fait  faire  un 
pas  immense  à  l'astronomie  d'observation. 

§  S.'Horloge»  à  pendule  et  à  poids.  —  Dans  les  horloges 
à  poids  dont  nous  avons  parlé  précédemment  (§  6),  le  poids  mo- 
teur donnait  un  mouvement  de  rotation  à  une  série  d'arbres  ho- 
rizontaux communiquant  entre  eux  au  moyen  de  roues  dentées; 
et  ce  mouvement  d'ensemble  était  arrêté,  à  chaque  instant,  par 
l'action  des  palettes  fixées  à  l'axe  du  balancier  sur  les  dents  de  la 
roue  de  rencontre.  Les  intervalles  de  temps  compris  entre  les 
moments  d'arrêt  successifs  ainsi  produits  n'étaient  pas  parfaite- 
ment de  même  durée,  ainsi  que  nous  l'avons  expliqué.  Pour 
obvier  à  cet  inconvénient,  Huyghens  remplaça  le  régulateur  à.  ba- 
lancier, dont  les  mouvements  a/ternatifs  étaient  \mu\ufcTY\ex\V \fc 
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résultai  de  l'action  du  poids  moteur,  par  un  pendule  dont  les  os- 
cillations devaient  s'effectuer  indépendamment  de  cette  action  ; 
et  il  disposa  la  machine  de  manière  que  le  mouvement  des 
rouages  Tût  arrêté  à  chacune  de  ces  oscillations. , 

Diverses  dispositions  ont  été  successivement  imaginées  pour 
établir  la  liaison  entre  les  rouages  et  le  pendule.  La  partie  du 
mécanisme  qui  a  pour  objet  d'établir  cette  liaison,  par  l'inter- 
médiaire de  laquelle  le  pendule  arrête  périodiquement  le  mou- 
vement produit  par  le  poids  moteur,  se  nomme  échappement. 
Nous  nous  contenterons  de  décrire  l'échappement  à  ancre,  un 
de  ceux  que  l'on  emploie  le  plus  maintenant  el  qui  remplissent 
ie  mieux  l'objet  auquel  ils  sont  destinés. 
Cet  échappement  est  représenté  ici,  fig.  H.  Une  pièce  ABC,  en 
forme  d'ancre,  est 
suspendue  à  un  axe 
horizontal  D,  et  peut 
librement  tourner 
autour  de  cet  axe. 
L'ancre  reçoit  du 
pendule  un  mouve- 
ment oscillatoire  au- 
tour de  son  axe  de 
suspension.  Entre  ses 
deux  extrémités  A  et 
C,  se  trouve  une  roue 
K,  qui  est  fixée  au 
dernier  arbredu  mé- 
canisme de  l'hor- 
loge. Celle  roue  E,  à 
laquelle  le  moteur 
tend  constamment  à 
donner  un  mouve- 
ment de  rotation, 
remplace  la  roue  de 
rencontrcK  de  la/ty.5 
(p.  8).  Pendant  le 
mouvement  d'oscil- 
lation de  l'ancre,  les 
dents  de  cette  roue 
viennentaltenialive- 
uient  s'appuyer  sur 
tee  supérieure  de  la 


/a  face  inférieure  de  In  parlie  A,  et  i 
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partie  C.  Ces  deux  faces  sont  d'ailleurs  taillées  suivant  des  arcs  de 
cercle  concentriques  à  l'ave  D  :  en  sorle  que,  pendant  tout  le 
temps  qu'une  dentde  la  roue  E  est  arrêtée  par  une  des  extrémités 
de  l'ancre,  cette  dent,  et  par  suite  la  roue,  restent  complètement 
immobiles. 

Les  deux  extrémités  A  et  C  de  l'ancre  présentent,  du  côté  delà 
roue,  deux  parties  mn,  pq,  inclinées  en  sens  contraire,  sur  les- 
quelles les  dents  de  la  roue  doivent  glisser  avant  d'échapper.  Au 
moment  où  ce  glissement  se  produit,  la  dent  exerce  sur  l'ancre 
une  pression  qui  tend  à  augmenter  sa  vitesse,  et  l'ancre  réagit 
de  son  côté  sur  le  pendule,  pour  entretenir  son  mouvement. 
Sans  la  présence  de  ces  deux  petits  plans  inclinés,  l'amplitude 
des  oscillations  du  pendule  décroîtrait  progressivement,  en  raison 
des  résistances  occasionnées  par  l'air  et  le  mode  de  suspension 
du  pendule,  etfiussi  en  raison  de  celles  qui  proviennent  du  frot- 
tement de  la  roue  d'échappement  sur  les  faces  de 
l'ancre  :  ces  résistances  rendraient,  au  bout  de 
peu  de  temps,  les  oscillations  du  pendule  assez 
petites  pour  que  les  dents  de  la  roue  E  n'échap- 
passent plus,  et  l'horloge  s'arrêterait. 

La  fig.  9  montre  de  quelle  manière  l'ancre  est 
mise  en  communication  avec  le  pendule.  L'axe  ho- 
rizontal D,  auquel  elle  est  fixée,  porte  à  un  bout 
une  tige  F,  qui  se  termine  inférieurement  par  une 
fourchette  horizontale  G.  Le  pendule,  dans  lequel 
le  fil  de  suspension  est  remplacé  par  une  tige  ri- 
gide, est  disposé  de  manière  que  cette  tige  passe 
entre  les  branches  de  la  fourchette;  en  sorte  que 
le  pendule  ne  peut  pas  osciller  sans  que  l'ancre 
oscille  en  même  temps. 

On  comprend  aisément  le  grand  avantage  qui 
résulte  de  la  substitution  du  pendule  au  balancier 
des  premières  horloges  à  poids;  Ici  l'action  du  poids 
moteur,  modifiée  irrégulièrement  par  les  frotte- 
ments qui  se?  produisent  dans  les  rouages,  n'a 
plus  qu'une  faible  influence  sur  le  mouvement  os- 
cillatoire qui  détermine  les  arrêts  successifs  du 
mécanisme;  cette  influence  ne  se  fait  sentir  que 
dans  le  frottement  des  dents  de  la  roue  d'échap- 
pement sur  les  faces  de  Pancre,  frottement  qu'on 
peut  rendre  presque  nul,  et  dans  les  impulsions 
que  l'ancre  reçoit  des  dents,  nu  moment  où  c.Wes  (hAv&yW^  ^ 
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en  r&ulte  bien  de  légères  variations  dans  l'amplitude  des  oscilla- 
tions du  pendule;  mais  la  durée  de  ces  oscillations  n'en  est  pas 
sensiblement  altérée,  en  raison  de  la  précieuse  propriété  du  pen- 
dule découverte  par  Galilée. 

g  9.  On  cherche  naturellement  à  disposer  le  pendule  de  ma- 
nière à  diminuer  autant  que  possible  la  résistance  occasionnée 
par  l'air  dans  lequel  il  se  meut,  ainsi  que  celle  qui  résulte  de  son 
mode  de  suspension. 

Pour  diminuer  celle  qui  provient  de  l'ai r  atmosphérique,  on 
donnehabituellement  aucorpsmassifqui  termine  inférieurement 
le  pendule,  la  forme  d'une  lentille  dont  les  plus  grandes  dimen- 
sions sont  dirigées  dans  le  plan  du  mouvement  oscillatoire  du 
pendule.  Par  cette  disposition,  le  pendule  ne  pré.-cniequ'unefai- 
ble  surface  a  l'air,  et  la  lentille,  le  rencontrant  par  sa  tranche, 

.   en  écarte  les  molécules  sans 

f^H\    «J|k     -^     grande  difficulté. 

\|^H  \     2^V|'\    ^|ffi         Quant  au  mode  desuspen- 

\  Hfe^î''1'      f  ,|PJ  _     B'on  au  pendule,  il  doit  être 

^*^^^^"™i^B  tel  que  le  mouvement  oscilJa- 

M  toii-e  puisse  s'effectuer  sans 

l|  qu'il  se  produise  de  frotlc- 

1  ment  entre  les  parties  mo- 

I  biles  et  les  parties  fixes    de 

1  l'appareil.  On  ado p  te  pour  ce  1p 

FiK-  •••  deux  dispositions  différentes. 

Dans  la  suspension  a  couteau, /ïj.  10,  la  tige  du  pendule  porte  à 

sapartie  supérieure  une  pièce  d'aeit 

sant  saillie  de  part  et  d'autre,  et  se  t 

nant,  vers  le  bas,  par  une  arête  fine. 

non  tranchante  ;  celle  espèce  de  couteau 

repose,  par  son  arête,  au  fond  d'un  sillon 

que  Von  a  pratiqué  sur  la  face  supérieure 

d'un  support  fixe,  formé  d'uue  matière 

très-dure,  telle  que  de  l'acier  ou  de  l'agate. 

Le  pendule,  en  oscillant,  tourne  autour  de 

l'arête  du  couteau  de  suspension  comme 

autour  d'un  axe,  et  il  n'en  résulte  pas 

sensiblement  de  frottement. 

Dans  la  suspension  a  ressort,  fig.  il,  la 

"s"  "'  tigeAdupenduleeslaccrochéeàlaparlie 

inférieure  d'une  pièce  BB,  formée  essentiellement  de  deux  lames 

fi//3<:«srf'a«'er  dont  Jesextrémiléssupérieuresont  fortement  serrées 
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entre  les  mâchoires  d'une  pince  fixe.  Le  pendule  ne  peut  osciller 
qu'en  faisant  fléchir  ces  lames  d'acier,  qui  se  courbent  ainsi  tantôt 
d'un  côté,  tantôt 'de  Vautre.  Il  est  évident  qu'ici  il  ne  peut  pas  y 
avoir  de  frottements  résultant  des  oscillations  du  pendule;  mais 
on  peut  se  demander  si  la  roideur  des  ressorts  de  suspension  ne 
produit  pas  le  même  effet  que  des  frottements,  en  faisant  obstacle 
aumouvementdu  pendule.  En  y  réfléchissant,  on  reconnaît  qu'il 
n'en  est  rien,  c'est-à-dire  que  la  roideur  des  ressorts  n'est  pas  de 
nature  à  diminuer  progressivement  l'amplitude  des  oscillations, 
de  manière  à  les  faire  disparaître  complètement  au  bout  de  quel- 
que temps.  On  voit  en  effet  que,  si  d'une  part  la  roideur  des  res- 
sorts tend  à  diminuer  la  vitesse  du  pendule  pendant  qu'il 
s'éloigne  de  la  verticale,  d'une  autre  part  leur  élasticité  tend 
à  accélérer  son  mouvement  lorsqu'il  s'en  rapproche  ;  en 
sorte  qu'il  en  résulte  une  telle  compensation,  que  lorsque  le 
pendule  revient  passer  par  la  position  verticale,  il  a  exac- 
tement la  même  vitesse  que  si  les  ressorts  de  suspension  n'avaient 
eu  aucune  influence  sur  sa  marche,  depuis  son  dernier  passage 
par  cette  position.  Il  est  bon  d'observer  cependant  que  l'action 
des»  ressorts  de  suspension  modifie  un  peu  ladurée  des  oscillations. 
MM.  Laugier  et  Winnerl  ont  même  reconnu  qu'on  pouvait  pro- 
fiter de  cette  circonstance  pour  faire  disparaître  les  très-petites 
différences  qui  existent  encore  entre  les  durées  des  oscillations 
d'un  pendule,  lorsquel'amplitude  de  ces  oscillations  varie  de  zéro 
à  5  degrés  :  en  combinant  convenablement  la  force  des  ressorts 
avec  le  poids  de  la  lentille,  on  peut  faire  que,  dans  toute  cette 
étendue,  les  durées  des  oscillations  n'aient  entre  elles  que  des 
différences  inappréciables. 

§  fO.  Les  changements  de  température,  en  occasionnant  des 
variations  dans  les  dimensions  d'un  pendule,  déterminent  néces- 
sairement des  variations  correspondantes  dans  la  durée  de  ses 
oscillations,  ainsi  que  cela  résulte  de  la  seconde  des  lois  trouvées 
par  Galilée.  On  parvient  cependant  à  mettre  le  pendule  à  l'abri 
de  ces  variations  en  le  composant  de  plusieurs  parties  formées 
de  matières  différentes  dont  les  dilatations  se  contrarient;  de 
telle  sorte  que,  malgré  l'élévation  ou  l'abaissement  de  la  tempé- 
rature, la  durée  de  ses  oscillations  reste  constamment  la  même. 
Un  pendule  construit  de  manière  à  satisfaire  à  cette  condition  se 
nomme  un  pendule  compensateur.  On  en  a  imaginé  plusieurs; 
nous  nous  contenterons  de  faire  connaître  les  deux  principaux. 

Le  pendule  compensateur  à  grille  est  représenté  par  la/fy.  12. 
La  lentille  L  est  suspendue  à  une  traverse  de  VaHon  <ia,ft\kç,  vww 
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extrémités  inférieures  de  deux  tiges  de  fer  6,  tjeesdeux  liges  son) 
.  elles-memessuspenduesàuncsecondelraverse 

de  Union  ee,  qui  s'appuie  sur  les  exlrémiléssu- 
périeures  de  deux  tigesdezinc<i,(i  ;  ces  tiges  de 
zinc  sont  supportées,  vârs  le  bas,  par  une  troi- 
sième traverse  ee, fixée  a  la  partie  inférieure  de 
M  laiige  centrale  fg;  enfincette  tige  centrale,  qui 

se  prolonge  vers  le  haut  jusqu'au  point  de  sus- 
pension du  pendule,  se  compose  d'une  douille 
de  laiton  f,  et  d'une  tringle  de  Ter  g  qui  pé- 
nètre dans  la  douille  et  y  est  fixée  par  la  gou- 
pille h.  Lorsque  la  température  vient  à  s'é- 
lever, la  tige  de  fer  g  et  la  douille  /"s'allon- 
gent ;  la  traverse  ee  s'éloigne  donc  du  point 
de  suspension  du  pendule.  Si  les  tiges  de 
zinc  d,  d  ne  changeaient  pas  de  dimension, 
la  traverse  ee  suivrait  la  précédente,  et  s'éloi- 
gnerait comme  elle  du  point  de  suspension, 
en  glissant  le  long  de  la  tige  g.  Va  dilatation 
qu'éprouvent  en  mèmelempsles  liges  de  fer  b, 
b,  oblige  la  traverse  an  à  s'éloigner  de  ee;  et 
pur  conséquent,  en  vertu  deces  allongements 
des  tiges  de  fer  g  et  b,  b  et  de  la  douille  de 
laiton  /,  la  lentille  L  s'abaisserait  au-dessous 
delà  position  qu'elle  occupait  précédemment. 
Mais  les  figes  de  zinc  d,  d,  au  lieu  de  con- 
server les  mêmes  dimensions,  se  dilatent 
comme  lus  autres  liges,  et  même  elles  se  dila- 
tent plus  fortement  qu'elles;  leur  dilatation 
suffit  pour  remonter  le  cadre  formé  par  les 
traverses  an,  te,  et  parles  liges  de  fer  b,  b,  de 
le  manière  que  la  lentille  I.,  qui  est  sup- 
portée par  ce  cadre,  resté  a  une  meme  dis- 
tance du  point  de  suspension  du  pendule, 
malgré  le  changement  de  température.  Jus- 
que-la on  ne  voit  pas  à  quoi  sert  la  douille  de 
laiton  /;  on  aurait  pu,  en  effet,  la  supprimer, 
et  prolonger  la  lige  de  fer  g  jusqu'à  la  tra- 
verse ee  à  laquelle  on  l'aurait  fixée.  Celte 
douille  a  été  adaptée  à  l'appareil  de  suspen 
n  de  lu  lentille  afin  qu'on  puisse  rendre  la 
•mpensation  du  pendule  aussi  exacte  que  possible,  après  qu'il 


ercurc.  La 
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est  construit.  En  cffel,  quelque  soin  que  l'on  prenne  pour  déter- 
miner à  priori  les  longueurs  que  Ton  doit  donner  aux  diverses 
tiges  métalliques,  pour  que  la  dilatation  des  tiges  de  zinc  com- 
pense exactement  celle  des  autres  tiges,  il  est  rare  que  les  os- 
cillations du  pendule  n'éprouvent  pas  encore  quelque  légère 
modification  dans  leur  durée  par  l'effet  des  changements  de 
température.  11  suffit  alors  de  déplacer  la  goupille  h,  en  la  met- 
tant dans  nn  des  autres  trous  qui  sont  pratiqués,  sur  une 
certaine  longueur,  à  la  fois  dans  la  douille  f  et  dans  la  lige  y. 
La  partie  de  la  douille  f  située  au-dessous  de  cette  goupille,  et 
celle  de  la  tige  g  située  au-dessus,  étant  évidemment  les  seules 
portions  de  ces  pièces  doul  les  dilatations  influent  sur  la  position 
de  la  lentille,  on  remplace  par  là  une  certaine  longueur  de  fer  par 
une  même  longueur  de  laiton,  ou  inversement  ;  et  comme  ces 
deux  métaux  ne  se  dilatent  pas  de  même,  on  peut  arriver  ainsi, 
par  le  tâtonnement,  à  rendre  la  compensation  du  pendule  très- 
exacte. 

La/13.  13  représente  le  pendule  compensateur  il 
tige  de  fer  a  supporte  à  sa  partie  inférieure  deux 
vases  cylindriques  de  verre  b,  b,  dans  lesquels  se 
trouve  du  mercure.  Le  mercure,  par  sa  grande 
masse,  tient  lieu  de  lentille;  cl  par  sa  grande  dila- 
tabililé  il  produit  la  compensation.  Lorsque  la  tem- 
pérature s'élève,  la  lige  a  s'allonge,  et  les  vases 
b,  h,  s'éloignent  du  point  desuspension  du  pendule; 
mais  en  même  temps  le  mercure  se  dilate,  et  sa 
surface  monte  assez  dans  ces  vases  pour  com- 
penser l'abaissement  qui  résulte  de  la  dilatation  de 
la  lige  a. 

L'exactitude  de  la  mesure  du  temps  étant  ab- 
solument indispensable  pour  les  observations  as- 
tronomiques, on  ne  se  contente  pas  encore  de  se 
servir  d'horloges  dans  lesquelles  le  pendule  a  été  , 
mis  ù  l'abri  de  l'influence  de  la  température  par 
des  movens  tels  que  ceux  que  nous  venons  d'in- 
diquer ;  maïs  on  place  ces  horloges  dans  des  lieux  M  |3 
tellement  choisis  et  tellement  disposés,  que  la 
température  y  varie  le  moins  possible. 

§  1 1.  Les  fig.  14  el  15  munirent  la. disposition  générale  d'uni: 
horloge  à  pendule  et  à  poids.  Le  poids  moteur  A  agit  à  l'extré 
mité  d'une  corde  qui  est  enroulée  sur  le  cylindre  B  *,  \\  V«û4  '-\ 
faire  tourner  ce  cylindre,  ef  par  suite  lu  roue  C-,  oe.tto  ïim  t  <• :w 
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grenu  avec  un  pignon  D,  dont  l'axe  porte  uoe  deuxième  roue  E  ; 
le  pignon  F  engrené  avec  la  roue  E,  et  sur  son  axe  est  fixée  une 
troisième  roue  li  ;  cetle  troisième  roue  engrène  à  son  tour  avec  le 


pignon  H,  sur  l'axe,  duquel  se  trouve  une  quatrième  roue  K;  enfin 
la  roue  K  engrène  avec  le  pignon  I.,  dont  l'axe  porte  la  roue 
d'Échappement  M.  L'ancre  NN,  mobile  autour  del'axe  0,  embrasse 
la  partie  supérieure  de  la  roue  M.  L'axe  0,  fig.  15,  porte  une  tige 
S  qui  se  termine  intérieurement  par  une  Iburclielte  T;  la  tige  UU 
du  penàuJe,  dont  V  est  la  lentille,  passe  entre  les  branches 
la  fourchette  T.  Le  pendule  est  suspendu  par  les  deux  res- 
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Fig.  19. 

sorts  X,  X,  qui  fléchissent  dans  un  sens  ou  dans 
l'autre,  à  mesure  qu'il  oscille. 

L'uuitè  de  temps  principale,  à  laquelle  on  ra|i 
porte  la  mesure  d'un  intervalle  de  temps  quelcon- 
que, est  le  jour,  dont  nous  donnerons  plus  lard  une 
définition  précise.  Le  jour  se  subdiviseen  2-i  heures, 
l'heure  en  GO  minutes,  et  la  minule  en  tin  secondes. 
Les  horloges  astronomiques  marquent  les  heures, 
les  minutes  et  les  secondes,  au  moyen  de  trois  a\- 
guillps  qui  se  meuvent  sur  un  même  cadran,  A& 
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telle  manière  que,  à  la  seule  inspection  de  ce  cadran,  on  puisse 
voir  immédiatement  combien  il  s'est  écoulé  d'heures,  de  minu- 
tes et  de  secondes  depuis  le  moment  à  partir  duquel  on  compte 
le  temps.  Pour  cela,  on  donne  au  pendule  une  longueur  telle 
que  la  durée  de  chacune  de  ses  oscillations  soit  précisément 
d'une  seconde.  Comme  on  ne  peut  pas  espérer  que  cette  con- 
dition soit  tout  de  suite  exactement  remplie,  quelque  soin  que 
Ton  apporte  adonner  au  pendule  les  dimensions  convenables,  on 
se  réserve  la  possibilité  d'y  arriver  après  coup,  en  élevant  ou  abais- 
sant un  peu  la  lentille  le  long  de  la  tige,  au  moyen  d'unécrou  qui  se 
visse  sur  l'extrémité  inférieure  de  la  tige  et  qui  supporte  la  len- 
tille. L'axe  a  de  la  roue  d'échappement,  fig.  15,  traverse  le  centre 
du  cadran,  qui  n'est  pas  représenté  ici,  et  porte  l'aiguille  des  se- 
condes à  son  extrémité.  La  roue  d'échappement  est  munie  de 
trente  dents,  et  comme  il  faut  deux  oscillations  de  pendule  pour 
qu'une  dent  vienne  prendre  la  place  de  la  précédente,  il  s'ensuit 
que  l'aiguille  des  secondes  fait  tout  le  tour  du  cadran  en  60  se- 
condes ou  \  minute.  Le  pignon  H,  porté  par  Taxe  b  de  la  roue  K, 
se  prolonge  à  gauche  de  la  figure  ;  et  le  prolongement  engrène 
avec  une  roue  c,  fixée  à  un  cylindre  creux  qui  enveloppe  l'axe  a 
de  l'aiguille  des  secondes,  et  qui  porte  l'aiguille  des  minutes.  A 
côté  de  la  roue  c,  et  sur  le  môme  axe  creux,  il  existe  une  seconde 
roue  d,  qui  engrène  avec  une  roue  e  ;  l'axe  de  la  roue  e  porte  un 
pignon  f,  qui  engrène  avec  la  roue  g  ;  cette  roue  g  est  fixée  à  un 
second  axe  creux,  qui  enveloppe  le  précédent,  et  qui  porte  l'ai- 
guille des  heures. 

Lorsque  le  poids  moteur  a  fait  dérouler,  en  descendant,  tonte 
la  corde  qui  était  enroulée  sur  le  cylindre  B,  il  ne  peut  plus  con- 
tinuer à  agir,  à  moins  qu'on  n'enroule  de  nouveau  la  corde,  en 
faisant  remonter  le  poids.  Pour  cela,  on  fait  tourner  le  cylindre  B 
dans  un  sens  convenable,  àl'aide  d'une  clef  percée  d'un  trou  carré 
que  l'on  adapte  au  prolongement  carré  de  l'axe  de  ce  cylindre. 
Tous  les  rouages  seraient  entraînés  dans  ce  mouvement  rétro- 
grade du  cylindre  B,  s'il  élait  invariablement  fixé  à  la  roue  C  ; 
mais,  pour  éviter  qu'il  n'en  soit  ainsi,  on  a  adopté  une  disposition 
particulière,  que  l'on  voit  sur  la  fig.  \4.  Une  roue  à  rochet  P  est 
fixée  à  Taxe  du  cylindre  B,  et  tourne  nécessairement  avec  lui, 
dans  quelque  sens  qu'il  se  meuve.  Un  doigt  Q  s'engage  entre  les 
dents  de  la  roue  P;  et  un  ressort  R  maintient  ce  doigt  constam- 
ment appuyé  sur  la  roue.  Le  ressort  et  le  doigt  sont  attachés  à  la 
roue  dentée  C.  Lorsque  le  cylindre  B  tourne  sous  l'action  du  poids 
moteur  A,  il  fait  tourner  la  roue  C,  par  l'intermédiaire  de  la  roue 
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à  rochet  et  du  doigt  ;  mais  lorsqu'on  fait tou  merle  cylindre  en  sens 
contraire,  pour  remonter  le  poids,  les  dents  de  la  roue  a  rochet 
passent  successivement  sous  le  doigt,  et  la  roue  C,  ne  tourne  pas. 

Le  mode  de  liaison  qui  vient  d'élre  indiqué,  entre  le  cylindre  B 
el  la  roue  C,  permet  de  remonter  le  poids  moteur,  ou  comme  on 
dit,  de  remonter  l'horloge,  sans  Taire  prendre  un  mouvement  ré- 
trograde aux  aiguilles. Mais  pendant  toute  la  durée  du  remontage, 
el  I  es  res  te  o  1  st  a  t  i  on  n  a  i  res,  et  e  1 1  es  n  e  reco  m  m  e  n  cen  1  à  m  a  reh  er  qu  e 
lorsque  le  remontage  est  termine.  Il  en  résulte,  dans  les  indica- 
tions de  l'horloge,  une  discontinuité  qui  aurait  de  grands incon \è- 
nients  pour  les  observations  astronomiques  ;auasia-t-on  cherché  a 
la  Taire  disparaître,  c'est-à-dire  à  Taire  en  sorteque  l'horloge  conti- 
nue sa  marche,  même  pendant  qu'on  la  remonte.  La  fig.  16  montre 
une  des  dispositions  les  plus  simples  que 
l'on  ait  imaginées  pour  cela. 

Deux  poulies  mobiles  A  et  B  sont  soute- 
nues par  unecorde  sans  fin,  qui  passe  dans 
les  gorges  de  deux  poulies  fixes  C  et  D. 
Deux  poids,  P,  p,  sont  accrochés  à  ces 
deux  poulies  mobiles.  Le  plus  fort  des 
deux,  P,  tend  à  entraîner  la  corde;  et 
comme  les  gorges  des  poulies  C  et  D  sont 
disposées  de  manière  que  les  cordons  qui 
les  embrassent  ne  puissent  pas  y  glisser, 
res  deux  poulies  fixes  tendent  à  tourner 
sous  l'action  du  poids  P.  l,a  poulie  Cporle 
latéralement  une  roue  à  rochet,  dans  les 
dents  de  laquelle  s'engage  un  doigt  E, 
pressé  constamment  contre  la  roue  par  le 
ressort  F  :  et  d'après  le  sens  dans  lequel 
les  dents  du  rochet  sont  tournées,  la  poulie 
C  ne  peut  pas  céder  à  l'action  du  poids  P. 
Quant  à  la  poulie  D,  elle  remplace  le  cy- 
lindre B  des  fig.  14  et  ta,  et  est  fixée  à  la 
première  desroues  denlécsqui  composent 
le  mécanisme  de  l'horloge;  l'action  du 
poidsPfait  tourner  cette  poulie, ce  quidé- 
lerminc  le  mouvement  de  tous  les  roua-  *(i. 

ges.  I.c  poids  p  est  destiné  à  tendre  suffi- 
samment la  corde,  pour  qu'elle  ne  glisse  pas  dans  les  gorges  des 
deux  poulies  C  et  D;  ce  petit  poids  monte,  en  même  temps  que 
l'autre  descend.  Pour  remonter  J'borloge,  il  sutlit  de  titra  i«ï\wi»V 
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en  bas  le  cordon  qui  va  de  la  poulie  Cil  la  poulie  II;  ce  cordon 
Tait  tourner  la  poulie  C,  sans  que  le  doigt  E  s'y  oppose,  el  ic 
poids  P  est  remonté  sans  cesser  d'agir  sur  le  cordon  qui  va  de  la 
poulie  D  à  la  poulie  A.  I.a  poulie  I),  élnnt  toujours  soumise  k 
l'action  du  poids  moteur,  mCme  pendant  qu'on  le  remonte,  fail 
tourner  les  rouages  et  les  aiguilles  sans  aucune  interruption. 

§  12.  Uorlogei  éleetrlqnem.  —  Depuis  quelques  années  on  a 
applique  l'électricité  aux  horloges.  Nous  allons  voir  en  quoi  con- 
siste cette  application.  On  doit  y  distinguer  deux  choses  essen- 
tiellement différentes,  savoir:  1°  la  transmission  éltctriqw  de 
l'heure  marquée  par  une  horloge  ordinaire  ;  2°  l'emploi  de  l'é- 
lecl licite  comme  moleur  pour  entretenir  le  mouvement  d'un 
pendule,  ce  qui  constitue  Y  horloye  électrique  proprement  dite.  Les 
appafeils  que  nous  allons  décrire  ont  été  imaginés  par  M.  Fro- 
ment dont  le  talent  et  l'habileté  sont  si  connus. 


Lajip.  17  représente  le  mécanisme  a  l'aide  duquel  une  aiguille 
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à  secondes  est  mise  en  mouvement  sur  un  cadran,  par  le  moyen 
dff  l'électricité.  Ce  mécanisme  est  installé  derrière  le  cadran, 
dont  le  centre  est  traversé  par  Taxe  A  portant  d'un  côté  la  roue  B 
et  de  Vautre  l'aiguille  qui  doit  marquer  les  secondes.  Un  courant 
électrique,  qui  est  établi  et  intercepté  périodiquement,  vient  cir- 
culer autour  des  deux  bobines  C,C  d'un  électro-aimant;  ce  courant 
entre  sur  les  bobines  par  l'un  des  deux  fils  D  ou  Ë,  et  sort  par  l'autre. 
Chaque  fois  que  le  courant  passe,  l'électro- aimant  attire  la  pièce 
de  fer  FG  ;  l'extrémité  G  de  cette  pièce  s'abaisse,  et  entraîne  avec 
elle  l'extrémité  H  d'une  tige  HI,  articulée  en  1  avec  une  autre 
tige  1K  qui  ne  peut  que  tourner  autour  du  point  fixe  K.  Cet 
abaissement  du  point  H  ne  peut  avoir  lieu  qu'autant  que  la  ligne 
brisée  HIK  se  redresse,  et  par  suite  la  tige  IL,  articulée  en  I,  se 
trouve  tirée  vers  la  droite;  le  levier  coudé  LMN,  sur  lequel  agit 
cette  tige  IL,  tourne  donc  autour  de  son  point  fixe  M,  et  le  petit 
doigt  à  ressort,  que  ce  levier  porte  à  son  extrémité  N,  pousse  la 
roue  B  en  agissant  sur  une  de  ses  dents,  de  manière  à  faire 
avancer  l'aiguille  adaptée  à  l'axe  de  cette  roue  de  l'autre  côté  du 
cadran.  L'extrémité  N  du  bras  de  levier  MN  est  en  outre  disposée 
de  manière  qu'en  se  relevant  elle  s'engage  entre  les  dents  de  la 
roue  B,  afin  de  s'opposera  ce  que%par  l'impulsion  du  doigt,  cette 
roue  tourne  de  plus  d'un  soixantième  de  tour.  Le  courant  élec- 
trique venant  ensuite  à  être  supprimé,  une  lame  de  ressort  PQ 
agit  sur  le  levier  LMN,  de  manière  à  le  ramener  dans  sa  position 
primitive,  ainsi  que  les  autres  pièces  mobiles  IL,  Kl,  1H,  FG,  qui 
sont  solidaires  de  ce  levier.  Pour  que  la  roue  B  ne  rétrograde  pas 
dans  ce  moment,  une  saillie  triangulaire  portée  par  l'extrémité  de 
la  lame  de  ressort  RS  s'engage  entre  deux  des  dents  de  cette  roue. 
et  maintient  ainsi  l'aiguille  dans  l'immobilité,  jusqu'à  ce  qu'une 
nouvelle  impulsion  du  doigt  N  lui  fasse  faire  encore  un  soixan- 
tième de  tour,  et  ainsi  de  suite.  On  comprend  maintenant  qu'il 
suffit  que  le  rétablissement  du  courant  électrique  ait  lieu  suc- 
oessnement  à  des  instants  séparés  les  uns  des  autres  exactement 
d'une  seconde,  pour  que  l'aiguille  mue  par  le  mécanisme  mar- 
que les  secondes;  or,  on  y  parviendra  très-facilement  au  moyen 
du  mouvement  périodique  du  pendule  d'une  borloge  ordinaire, 
et  l'heure  marquée  par  cette  horloge  se  trouvera  ainsi  trans- 
mise au  cadran,  qui  pourra  d'ailleurs  être  placé  à  une  distance 
quelconque  de  l'horloge.  Il  est  à  peine  nécessaire  d'ajouter  que 
le  mouvement  de  l'aiguille  dont  on  vient  de  parler  pourra  se 
communiquer  par  les  moyens  ordinaires  à  deux  autres  aiguilles 
destinées  à  marquer  les  minutes  et  les  heures  sur\omfcvxvfc  c^farov. 
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de  la  fig.  17  fasse  partie  du  circuit  électrique  de  la  fig.  18,  pour 
que  le  mouvement  d'oscillation  du  pendule  de  cette  dernière 
figure  produise  le  mouvement  d'une  aiguille  à  secondes  par  le 
moyen  du  mécanisme  que  la  première  représente.  Mais  pour 
cela  il  faut  que  le  pendule  ail  une  longueur  (elle  que  chacune  de 
ses  oscillations  s'effectue  en  une  demi-seconde,  de  telle  sorte 
que  chaque  mouvement  complet,  composé  d'une  oscillation  de 
gauche  à  droite  el  d'une  oscillation  ai  droite  à  gauche,  corres- 
ponde à  une  seconde. 

g  13.  Hontrci  et  chronomètre!.  —  Pour  qu'une  horloge  à 
pendule  el  à  poids  puisse  marcher,  il  est  indispensable  qu'elle  soit 
installées  demeure  dans  n  n  lieu  déterminé:  une  pareille  machine 
n'est  pas  susceptible  d'être  déplacée  sans  cesser  de  fonctionner. 
Cette  condition  de  fixité  de  l'horloge  tient,  d'une  part  à  la  présence 
du  poids  moteur,  d'une  outre  pari  a  celle  du  régulateur  à  pendule. 
Pour  conslruire  des  horloges  portatives,  ou  montres,  on  a  dû  em- 
ployer un  régulateur  el  un  moteur  qui  n'exigent  pas  que  l'appa- 
reil soi!  main- 


stitué  au  poids 
est  un  ressort 
formé  d'une 
lame  d'acier 
mince  et  lon- 
gue, quia  été 
travaillée  de 
manicreàs'en- 
ro ii  1er  d'elle- 
même  en  spi- 
rale, comme 
le  montre  la 
fig.  l9.Su.ppo- 
aoiis  que  l'ex- 
trémité exté- 
rieure du  res- 
sort soit  alla- 
chée  en  un 
ixe  susceptible 


point  fixe,  el  gue  son  aulre  extrémité  soit  liée  à 
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de  tourner  sur  lui-même;  lorsqu'on  fera  tourner  col  aïe  dans 
uu  sens  convenable,  il  entraînera  avec  lui  l'extrémité  intérieure 
du  ressort,  les  spires  se  serreront  de  plus  en  plus  sur  son  contour, 
et  le  ressert  prendra  la  forme  indiquée  par  la  fig.  ÏO.  Si  l'on  aban- 
donne ensuite  l'axe  à  lui-même,  le  ressort,  qui  lend  à  reprendre 
sa  forme  primitive,  lui  imprimera  un  mouvement  de  rotation  ;c'esi 
ce  mouvement  que  l'on  transmet  au  mécanisme  delà  montre.  Il  est 
clair  que,  après  que  le  ressort  a  été  tendu,  son  extrémité  intérieure 
pcul  être  rendue  fixe,  et  que,  si  l'extrémité  extérieure  est  attachée 
à  une  pièce  susceptible  de  tourner  autour  de  l'axe  du  ressort,  elle 
communiquera  également  un  mouvement  de  rotation  àcetle  pièce. 

Quant  au  régulateur,  on  a  adopté  d'abord  celui  dont  on  se  ser- 
vait dans  les  premières  horloges  à  poids  (g  H).  Ce  régulateur  à  ba- 
lancier et  a  palettes  fonctionne  en  etTel  de  la  même  manière, 
quelle  que  soit  la  position  que  l'on  donne  à  la  machine  entière. 

§  14.  La  fig.  21  Tait  voir  la  disposition  générale  d'une  montre  : 


elle  a  été  construite  en  écartant  les  roues  les  unes  desautres,  dans 
le  sens  de  la  hauteur,  et  plaçant  leurs  axes  sur  un  mûme  plan. 
afin  de  Taire  voir  d'une  manière  plus  net  te  tous  les  détails  de  celte 
disposition. 

Le  ressort  A,  dont  l'extrémité  extérieure  est  fixe,  tend  à  faire 
tourner  l'axe  auquel  esl  attachée  son  extrémité  intérieure.  Cet  axe 
porte  une  roue  àrochel  B,  qui  agit  sur  la  roue  dentée  C,  çswVm- 
lermédiaire  do  doigt  o.  La  roue  C  fait  tourner  le  çi%ïion\i1e\^'ï 
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suite  la  roue  E;  celle-ci  fait  tourner  le  pignon  F  et  la  roue  G;  la 
roue  G  communique  son  mouvement  au  pignon  H.  et  l'axe  de  ce 
pignon  fait  tourner  la  roue  M  par  l'intermédiaire  de  la  roue  K  et 
du  pignon  L,  qui  font  fonction  de  roues  d'angle.  En  avant  de  la 
roue  M  passe  l'ave  du  régulateur  à  palettes  et  à  balancier.  Les  pa- 
lettes*, i'  de  ce  régulateur  reneontréessuccessivement, l'une  après 
l'autre,  par  les  diverses  dents  de  la  roue  M,  font  prendre  au  ba- 
lancier N  un  mouvement  de  rotation  alternatif;  et  il  en  résulte 
des  arrêts  successifs  dans  la  marche  des  rouages,  ainsi  que  nous 
l'avons  déjà  expliqué  précédemment  (§  6)  pour  les  premières 
horloges  à  poids. 

L'aiguille  des  minutes  est  fixée  à  l'extrémité  de  l'axede  laroue  E, 
qui  se  prolonge  et  traverse  le  cadran  en  son  centre.  Il  faut  donc 
que  le  ressort  moteur  et  le  régulateur  soient  disposés  de  manière 
que  cet  axe  fasse  un  tour  entier  en  une  heure.  Sur  ce  même  axe 
est  monté  un  pignon  P,  qui  engrène  avec  une  roue  Q  ;  et  l'axe  de  la 
roue  Q  porte  un  pignon  R,  qui  engrène  avec  une  roue  S.  Celle  der- 
nière roue  est  fixée  à  un  cylindre  creux,  dans  lequel  passe  libre- 
ment Taxe  de  l'aiguille  des  minutes,  et  c'est  à  l'extrémité  de  ce 
cylindre  creux  qu'est  adaptée  l'aiguille  des  heures. 

Le  ressort  A,  qui  met  tout  le  mécanisme  en  mouvement,  ne  peut 
pas  agir  indéfiniment  ;  lorsqu'il  est  détendu,  il  est  nécessaire  qu'on 
le  tende  de  nouveau,  pour  que  le  mouvement  puisse  continuer  : 
c'est  ce  qu'on  appelle  remonter  la  montre.  Pour  cela  on  adapte  une 
clef  à  l'extrémité  carrée  T  de  l'axe  auquel  le  ressort  est  attaché 
intérieurement,  et  Ton  fait  tourner  cet  axe  dans  un  sens  contraire  à 
celui  dans  lequel  l'action  du  ressort  le  fait  habituellement  tourner. 
Si  la  roue  0  était  fixée  à  cet  axe,  elle  tournerait  avec  lui  pendant 
qu'on  tendrait  le  ressort,  et  elle  entraînerait  nécessairement  tout 
le  mécanisme,  y  compris  les  aiguilles,  dans  ce  mouvement  rétro- 
grade. Pour  qu'il  n'en  soit  pas  ainsi,  on  emploie  le  moyen  qui  a 
déjà  été  indiqué  pour  les  horloges  à  poids  :  on  fait  agir  l'axe  du 
ressort  moteur  sur  la  roue  C,  par  l'intermédiaire  d'une  roue  à  ro- 
chet  B,  et  d'un  doigt  o,  sur  lequel  appuie  constamment  un  petit 
ressort  de  pression.  De  cette  manière,  la  roue  C  n'est  entraînée  par 
l'axe  que  lorsque  celui-ci  cède  à  l'action  du  ressort  moteur;  et 
lorsqu'on  fait  tourner  cet  axe  en  sens  contraire,  pour  remonter  le 
ressort,  il  n'entraîne  que  la  roue  à  rochet  B,  dont  les  dents  pas- 
sent successivement  sous  le  doigt  o. 

§  15.  Une  montre,  construite  comme  nous  venons  de  l'expliquer, 
était  loin  de  marcher  même  aussi  bien  que  les  premfères horloges  à 

'<is.  En  effet,  la  seule  différence  qu'une  pareille  montre  présente 
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avec  ces  horloges,  consiste  en  ce  que  le  moleur  est  un  ressort  au 
lieu  d'élre  un  poids.  Or,  si  le  poids,  dont  l'action  est  constante,  ne 
pouvait  pas  fournir  un  mouvement  bien  régulier,  en  raison  de? 
modifications  plus  ou  moins  grandes  que  celte  action  éprouvait  de 
la  part  des  rouages, avant  d'être  transmise  au  régulateur,  à  plus 
forte  raison  un  ressort, dont  l'action  diminue  constamment  A  me- 
sure qu'il  se  détend,  ne  peut-il  pas  donner  Heu  à  la  régularité  de 
marche  que  nécessite  une  exacte  mesure  du  temps.  Aussi  a-t-on 
cherché  a  perfectionner  les  montres,  non-seulement  sous  le  rap- 
port du  régulateur,  comme  pour  les  horloges,  mais  aussi  sous  le 
rapport  du  moleur. 

Four  faire  disparaître  l'inconvénient  résultant  de  ce  qiiel'action 
du  ressort  moleur  n'est  pas  constante,  on  a  imaginé  de  le  faire 
agir  sur  les  rouages  par  l'intermédiaire  d'une  fusée.  A  tel  effet,  on 
enferme  le  ressort  dans  un  tambour  A,  /tff.  22,  qu'on  nomme  le 
barillet;  sur  la  surface  de  ce  barillet  est  fixée  l'extrémité  d'une 
chaîne  articulée  B,  qui,  après  avoir  fait  un  certain  nombre  de  tours 
sur  cette  surface,  vient  s'enrouler  sur  une  sorte  de  lambnur  coni- 
que C,  et  s'y  fixe  par  sa  seconde  extrémité.  C'esl  ce  tambour  co- 
nique qui  porte  le  nom  Ae  fusée;  il  présente  unerainure,  en  forme 
d'hélice,  dans  laquelle  viennent  se  placer  les  tours  successifs  de 
la  chaîne.  Lorsque  le  ressort  est  complètement  tendu,  la  chninecsl 
enroulée  sur  Imite  la  surface  delà  fusée;  elle  s'en  détache  du  côté 


de  sa  petite  base,  el  vient  se  terminer  sur  la  surface  du  banllel, 
qu'elle  ne  touche  que  dans  une  pelile  longueur-  Le  ressort  a  sou 
extrémité  intérieure  fixe,  el  son  extrémité  extérieure  attachée  a  lu 
circonférence  du  barillet  :  en  se  détendant,  il  fait  tourner  le  baril 
loi,  et  communique  un  mouvement  de  même  sens  u  la  rusée,  par 
l'intermédiaire  de«la  chaîne,  Celle-ci  se  déroule  sur  la  fusée,  el 
s'enroule  sur  h-  barillet,  ni  Je  mouvement  ne  i  esse,  Ae  wxjT/vAxiwi- 
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que  lorsqu'elle  est  entièrement  déroulée  sur  la  fusée,  de  manière 
à  s'en  détacher  du  coté  de  la  grande  base.  On  voit  que,  pendant 
tout  ce  mouvement,  la  tension  de  la  chaîne,  qui  est  produite  par 
la  force  du  ressort, ïaconstamnienlen  diminuant;  ruais  aussi  cet  le 
tension  agit  sur  la  fusée  à  l'extrémité  d'un  bras  de  levier  déplus 
en  plus  grand;  et  l'on  conçoit  qu'on  ait  déterminé  la  forme  de  la 
Tusée  de  manière  qu'il  y  ait  une  compensation  exacte,  c'est-à-dire 
demanièreque  l'action  de  lachaine  produise  le  même  efTet  qu'une 
force  constante  appliquée  a  l'extrémité  d'un  bras  de  levier  inva- 
riable. Le  mouvement  de  rotation  que  prend  la  fusée,  sous  l'ac- 
tion de  la  chaîne,  se  transmet  à  tout  le  mécanisme,  par  l'inter- 
médiaire de  la  roue  1),  que  la  fusée  entraîne  en  tournant. 

Lorsque  le  ressort  est  complètement  détendu,  on  le  leod  de 
nouveau,  en  faisant  tourner  la  rusée  en  sens  contraire  du  sens 
dans  lequel  le  ressort  la  fuit  habituellement  tourner.  De  celle  ma- 
nière lachaîne,  que  l'action  du  ressort  avait  entraînée  en  totalité 
sur  le  contour  du  barillet,  s'enroule  de  nouveau  sur  la  fusée  ;  en 
même  temps  le  barillel  tourne  sous  l'action  de  la  chaîne,  et  en- 
traîne l'extrémité  extérieure  du  ressort,  quise  serre  ainsi  de  plus 
en  plus  autour  de  son  axe.  Pour  que  le  mouvement  rétrograde, 
imprimé  à  la  fusée  pendant  le  remontage,  ne  se  transmette  pas  à 
tous  les  rouages,  on  lui  adapte  une  roue  a  rochet,  à  l'aide  de  la- 
quelle, elle  agit  sur  la  première  des  roues  de  lu  montre,  ainsi  que 
nous  l'avons  déjà  expliqué  deux  fois  sur  les/ïg.  14  cl  21. 

Dans  les  montres  d'une  grande  précision,  qui  doivent  marcher 
avec  exactitude  et  sans  interruption  pendant  un  long  espace  de 
ps,  il  est  important  que  l'opération  du  remontage  n'empêche 
pas  les  rouages  de  continuer 
leur  mouvement .  Voici  com- 
ment on  y  parvient.  La  roue  à 
rochet  A,  fy.  23,  qui  fuit  corps 
avec  la  Tusée,  aulieu  d'agir  di- 
rectement sur  la  pren  ière 
rouedurouage.n'agitsurcelte 
roue  que  par  l'intermédiaire 
d'une  seconde  roue  à  rochet 
B,  dont  les  dents  sont  tour- 
nées en  sens  contraire.  Lors- 
que le  ressort  molcui'lend  la 
chaîne  et  fait  tourner  la  fu- 
sée, la  roue  à  rochet  A,  qui 
i  dépend,    tourne   dans  le  sens  de  la  flèche  f;  à  l'aide  du 
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doigt  m,  cette  roue  fait  tourner,  dans  le  môme  sens,  la  roue  B 
dont  les  dents  passent  ainsi  successivement  sous  le  doigt  n,  sans 
être  nullement  gênées  par  ce  doigt.  Un  ressort  abc  est  fixé  d'une 
part  en  a  à  la  roue  B,  et  d'une  autre  part  en  c  à  la  roue  C.  La 
roue  B,  mise  en  mouvement,  comme  nous  venons  de  le  dire,  tire 
l'extrémité  a  de  ce  ressort;  il  se  tend,  et  tire  à  son  tour  la  roue  C, 
pour  la  faire  tourner  dans  le  môme  sens.  Lorsqu'on  fait  tourner 
la  fusée,  et  par  suite  la  roue  A,  dans  le  sens  de  la  flèche  f,  pour 
remonter  la  montre,  la  roue  B  ne  peut  pas  la  suivre,  à  cause  du 
doigt  n  qui  l'en  empêche  ;  l'extrémité  a  du  ressort  abc  ne  pouvant 
rétrograder,  la  tension  de  ce  ressort  continue  à  tirer  le  point  c  de 
la  roue  C,  dans  le  sens  de  la  flèche  f,  et  la  montre  ne  cesse  pas  de 
marcher.  Ce  ressort  peut  ainsi  entretenir  seul  le  mouvement  des 
rouages  et  des  aiguilles,  pendant  un  temps  assez  long  pour  qu'on 
puisse  remonter  complètement  la  montre  ;  lorsque  ensuite  le 
ressort  moteur  reprend  son  action,  il  restitue  au  ressort  abc  la 
tension  qu'il  a  perdue  pendant  le  remontage. 

§  46.  L'emploi  d'une  chaîne  et  d'une  fusée,  comme  intermé- 
diaires entre  le  ressort  moteur  et  les  rouages  d'une  montre,  a  mis 
cette  machine  au  niveau  des  premières  horloges  à  poids,  en  ren- 
dant constante  l'action  du  moteur.  Mais  le  défaut  du  régulateur  s'y 
faisait  encore  sentir,  tout  aussi  bien  que  dans  ces  horloges.  Elles 
avaient  donc  besoin  d'être  modifiées  sous  ce  rapport  ;  la  régularité 
de  leur  marche  ne  pouvait  être  obtenue  qu'autant  qu'on  leur  ap- 
porterait un  perfectionnement  correspondant  à  celui  qui  est  ré- 
sulté, pour  les  horloges,  de  la  substitution  du  pendule  au  régula- 
teur à  palettes  et  à  balancier.  Voici  comment  on  y  est  parvenu. 
Le  défaut  capital  du  régulateur  à  palettes  et  à  balancier  tient  à 
ce  que  son  mouvement  est  uniquement  produit  par  les  actions  suc- 
cessives qu'il  éprouve  de  la  part  des  dents  de  la  roue  de  rencontre, 
ainsi  que  nous  l'avons  expliqué  précédemment  (§6). On  adoncdû 
chercher  àlui  substituer  un  régulateur  qui,  tout  en  restant  com- 
patible avec  la  mobilité  delà  montre,  fût  cependant  de  nature  à 
osciller  de  lui-môme,  sans  avoir  besoin  pour  cela  de  l'action  du 
moteur.  C'est  ce  qu'a  fait  Huyghens,  qui  a  imaginé  pour  cela  le 
balancier  à  ressort  spiral,  soi  te  de  régulateur  qui  est  exclusive- 
ment employé  dans  les  montres,  de  môme  que  le  pendule  l'est 
dans  les  horloges  fixes.  Ce  balancier  n'est  autre  chose  que  celui 
dont  nous  avons  parlé  jusqu'à  présent,  muni  d'un  ressort  destiné 
à  lui  donner  un  mouvement  d'oscillation.  Ce  ressort,  que  l'on 
nomme  simplement  le  spiral,  a  la  môme  forme  que  le  ressort  mo- 
teur décrit  précédemment  et  représenté  par  la  fuj.  Va  %,  ym&\v\  ç&V 
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beaucoup  plus  délié,  et  a  par  conséquent  beaucoup  moins  de  force. 
Son  extrémité  intérieure  est  attachée  à  l'axe  du  balancier,  comme 
le  montre  la  fig.  2»;  et  son 
autre  evlrémiléesl  fhéeàl'une 
des  platines  de  la  montre.  Le 
spiralprend  naturellement  une 
certaine  !b  rme  d 'é  q  n  il  i  b  re .  Lors- 
qu'on l'ait  tourner  le  balancier 
„.    ,,  autour  de  son  ase,  soil  dans  un 

'*'  "  sens,  soil  dans  l'autre,  le  spiral 

se  trouve  déformé  ;  en  vertu  de  son  élasticité,  il  tend  à  reprendre 
la  figure  qu'il  avait  précédemment,  et  ramène  le  balancier  vers  sa 
position  primitive.  Mais,  au  moment  où  le  spiral  a  repris  exacte- 
ment sa  figure  d'équilibre,  le  balancier  est  animé  d'une  vitesse  en 
vertu  de  Laquelle  il  continue  de  tourner  dans  le  même  sens  ;  le 
spiral  se  déforme  donc  en  sens  contraire,  et  oppose  au  balancier 
une  résistance  croissante,  qui  finit  bientôt  par  le  réduire  au  repos. 
Alors  le  spiral,  en  continuant  à  agir  sur  le  balancier,  le  ramène 
de  nouveau  à  sa  position  primitive  ;  celui-ci  la  dépasse,  et  ainsi 
de  suite.  Le  balancier  muni  du  spiral,  après  avoir  été  dérangé  de 
sa  position  d'équilibre,  oscille  donc  de  part  et  d'aulre  de  cette 
position,  de  la  même  manière  qu'un  pendule  oscille  de  part  et 
d'aulre  de  la  verticale.  On  peut  dire  quele  spiral  esl  au  balancier 
ce  que  la  pesanteur  est  au  pendule.  Il  est  en  outre  très-impor- 
tant d'observer  que  la  durée  des  oscillations  du  balancier  est  in- 
dépendante de  leur  amplitude,  pourvu  que  le  spiral  soit  conve- 
nablement construit. 

.  _—,  Un  balancier,  muni  d'un 

.--'^- -..""-.  ressorlspiral,quiestdestiné 

/'s''  "Mi"--  àservîrderégulateuràune 

//  -£     ^^ti-  montre,  doit  être  construit 

,*'  L^       ^ — ^x\    ^■tp*!^.     *'e  ,e"e  man'^re  <luc  c™1" 

I  [^'^'■'-'//^i>S\     ^ÈbÈÏ^    cune  de  ses  oscillations  ait 

f  [  (v^)  JrprBOp  /;)    uneduréedélerniinée.Mais 

"""-Cr*         "...  **  mensions  convenables  aut 

'  f"  S5  diverses  parties  du  régula- 

teur, on  se  réservelc  moyen 
de  modifier  ultérieurement  la  durée  de  ses  oscillations.  \  cet  effet. 
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on  dispose,  dans  le  voisinage  de  l'extrémité  fixe  du  spiral,  une 
pièce  A,  fig.  25,  qui  présente  une  échancrure  en  B.  I.e  spiral 
passe  dans  cette  échancrure,  et,  lorsqu'il  oscille,  il  ne  commence 
à  se  déformer  qu'à  partir  du  point  B  ;  en  sorte  que  la  portion  BC 
du  spiral  est  comme  si  elle  n'existait  pas,  et  les  choses  se  pas- 
sent comme  si  le  spiral  se  terminait  en  B.  Cette  pièce  A  peut  se 
mouvoir  circulairement  autour  de  Taxe  du  balancier;  on  la  dé- 
place en  faisant  tourner  l'aiguille  L)  sur  le  cadran  qui  l'accom- 
pagne. Quand  on  fait  marcher  cette  aiguille,  dans  un  sens  ou 
dans  l'autre,  on  produit  le  môme  effet  que  si  l'on  augmentait  ou 
si  l'on  diminuait  la  longueur  du  spiral,  et  par  suite  on  fait  varier  sa 
force  ;  on  peut  donc  amener  par  là  le  balancier  à  faire  des  oscilla- 
tions d'une  durée  précisément  égale  à  celle  qu'on  voulait  obtenir. 
Les  variations  de  température  influent  sur  la  durée  des  oscil- 
lations d'un  balancier  à  ressort  spiral,  tout  aussi  bien  que  sur  la 
durée  des  oscillations  d'un  pendule,  en  déterminant  des  dilata- 
tions ou  des  contractions  qui  changent  les  dimensions  des  diverses 
parties  du  balancier.  Pour  obvier  à  cet  inconvénient,  on  a  imaginé 
le  balancier  compensateur,  formé  de  matières  inégalement  dilata 
blés,  tellement  disposées,  que  leurs  dilatations  se  contrarient,  et 
qu'il  n'en  résulte  aucun  changement  dans  la  durée  des  oscilla- 
tions. La  fig.  2*5  représente  un  balan- 
cier de  celte  espèce.  Au  lieu  d'être 
formé  d'un  anneau  continu  et  mas- 
sif relié  à  l'axe  au  moyen  de  rayons, 
il  se  compose  de  deux  bras  A,  A,  dont 
chacun  porle  à  son  extrémité  un  arc 
luéfa/Jiqtie  BC.  Ces  arcs  sont  formés 
par  la  juxtaposition  de  deux  lames 
métalliques  inégalement  dilatables; 
le  métal  qui  se  dilate  le  plus  est  à 
l'extérieur,  c'esl-à-dire  du  cô  é  de 
la  convexité  des  arcs.  Lorsque  la  tem- 
pérature s'élève,  les  bras  A,  A,  s'al-  's'  " 
longent;  mais  les  arcs  BC,  se  dilatant  plus  sur  leurs  faces  exté- 
rieures que  sur  leurs  faces  intérieures,  prennent  une  courbure 
plus  prononcée  :  il  en  résulte  que  les  extrémités  C  de  ces  arcs 
se  rapprochent  de  l'axe  du  balancier.  Deux  petites  masses  1),  I), 
portées  par  les  arcs  BC,  se  rapprochent  en  même  temps  de  cet 
axe,  et  l'on  conçoit  que  ces  masses  puissent  être  choisies  et  ins- 
tallées de  telle  manière  qu'il  ne  se  produise  auam  dvm^ww\fc\\V. 
dans  la  durée  des  oscillations  du  balancier. 
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§  17.  Les  avantages  que  présente  l'emploi  d'un  balancier  à 

ressort  spiral,  comme  régulateur  d'une  montre,  ne  su  [lisent  pas 
pour  qu'elle  marque  le  temps  avec  toute  la  précision  désirable  ; 
il  faut  encore  que  l'échappement  sait  Ici  que  le  balancier  soit 
soustrait,  autant  que  possible,  à  l'action  du  moteur,  action  qui 
modifierait  inégalement  la  durée  des  oscillations,  suivant  qu'elle 
serait  plus  ou  moins  énergique.  Nous  allons  voir  en  quoi  consis- 
tent les  deux  échappements  principaux  que  l'on  emploie  main- 
tenant, et  qui  ont  permis  d'arriver  a  une  grande  perfection  dans 
1»  mesure  du  temps  par  les  montres. 

Le  premier  dont  nous  parlerons  est  l'échappement  à  cylindre. 
L'axe  du  balancier  est  taillé  d'une  manière  particulière,  dans  une 
partie  de  sa  longueur,  ainsi  qu'on  le  voit  sur  In  fig.  27.  La  partie 
aba.  été  réduileiiun  demi-cvlindreévidé;  et  en  outre  uueéchan- 


crure  c  a  été  pratiquée  dans  ce  demi  cylindre.  C'esl  la  partie 
demi-cylind  riquo  située  au-dessus  de  cette  échancrure,  qui  joue  le 
roleleplustmportant.  La  dernière  rouedu  mécanisme,  celle  qu'on 
nomme  roue  d'échappement,  est  placée  dans  un  plan  perpendicu- 
laire à  l'axe  du  balancier,  et  sesdents,  qui  s'élèvent  au-dessus  de  sa 
surîace,  viennent  s'engager  dans  le  cylindre  évidé  que  porte  cet 
nœ,  /Sfi.  28.  Les  fig.  29  et  30  font  voir  de  quelle  manière  le  cvlin- 
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dre  arrête  et  laisse  passer  successivement  les  dents  de  la  roue. 
En  vertu  des  oscillations  du  balancier,  le  cylindre  A  tourne  autour 
do  centre  B,  tantôt  dans  un  sens,  tantôt  dans  l'autre.  Ine  dent  C 
vient  buter  par  sa  pointe  contre  la  surface  extérieure  du  cylindre, 
fig.  29;  mais  bientôt  ce  cylindre  a  pris  une  autre  position,  fig.  30, 
et  la  dent  B,qui  a  pu  marcher  sous  l'action  du  moteur,  vient  buter 
de  nouveau  contre  la  face  intérieure  du  cylindre;  le  cylindre,  repre- 
nant ensuite  sa  première  position,  laisse  échapper  la  dent  C,  et 
arrête  la  dent  suivante  par  sa  surface  extérieure,  et  ainsi  de  suite. 
Dans  cet  échappement,  tant  qu'une  dent  est  arrêtée  sur  l'une 
des  deux  faces  du  cylindre,  elle  ne  tend,  en  aucune  manière,  à  le 
faire  mouvoir  dans  un  sens  ou  dans  l'autre  ;  le  cylindre  oscille  sous 
la  seule  action  du  spiral.  Cependant  le  frottement  qu'il  éprouve  de 
la  part  des  dents  qu'il  arrête,  joint  aux  autres  résistances  qui  s'op- 


Fig.  30. 

posent  au  mouvement  du  balancier,  tend  à  diminuer  l'amplitude 
de  ses  oscillations;  et  la  montre  cesserait  bientôt  de  marcher,  si  le 
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moteurne  restituait  de  temps  en  temps  au  balancier  le  mouvement 
que  ces  résistances  lui  font  perdre.  C'est  pour  cela  qu'on  donne  aux 
dents  la  forme  qu'elles  présentent  extérieurement  ;  au  moment  où 
la  dent  C,  après  avoir  glissé  sur  la  surface  extérieure  du  cylindre, 
fig.  29,  commence  a  échapper,  sa  convexité  pousse  le  bord  D,  et 
accélère  ainsi  le  mouvement  du  balancier.  C'est  encore  pour  la 
même  raison  que  l'autre  bord  E  du  cylindre  est  taillé  en  biseau; 
lorsque  l'extrémité  de  la  dent  atteint  ce  bord,  elle  glisse  sur  la 
petite  face  oblique,  et  donne  une  impulsion  au  balancier. 

L'échappement  à  cylindre,  que  nous  venons  de  décrire,  est  pour 
le  balancier  ce  que  l'échappement  à  ancre  est  pour  le  pendule. 
Dans  ces  deux  échappements,  tant  qu'une  dent  est  arrêtée,  soit 
parle  cylindre,  soit  par  l'ancre,  elle  reste  complètement  immobile. 
De  môme,  dans  l'un  comme  dans  l'autre,  le  régulateur  est  con- 
stamment sous  l'influence  du  moteur,  influence  très-faible,  il  est 
vrai,  mais  qui  n'en  existe  pas  moins,  puisque  les  dents  frottent  sur 
la  pièce  qui  les  arrête,  et  qu'ensuite,  au  moment  où  elles  se  met- 
tent en  mouvement,  elles  donnent  une  impulsion  à  cette  pièce. 
L'échappement  à  cylindre  est  excellent,  et  suffit  bien  pour  les 
montres  ordinaires  ;  mais  il  n'en  est  pas  de  môme  pour  les  moutres 
d'une  grande  précision,  auxquelles  on  donne  le  nom  de  chrono- 
mètres, montres  marines,  garde-temps.  Pour  la  construction  de  ces 
montres,  qui  doivent  marcher  pendant  plusieurs  mois  sans  se  dé- 
ranger sensiblement,  on  a  imaginé  un  autre  échappement,  dans 
lequel  on  a  fait  disparaître  cette  influence  continuelle  du  moteur 
sur  le  régulateur,  et  qui,  pour  cela,  porte  le  nom  d'échappement 
libre.  Voici  en  quoi  il  consiste  : 

Un  ressort  A,  fig.  31,  dont  l'épaisseur  diminue  progressivement 
d'un  bout  à  l'autre,  est  fixé,  à  son  extrémité  amincie,  dans  un 
talon  B.  Ce  ressort  porte  une  saillie  C,  contre  laquelle  viennent  bu- 
ter successivement  les  diverses  dents  de  la  roue  d'échappement.  Il 
porte  en  outre  un  petit  talon  D,  dans  lequel  est  fixé  un  second  res- 
sort très-flexible  E.  Ce  second  ressort  passe  sous  l'extrémité  re- 
courbé d'un  crochet  F,  qui  termine  le  premier  ressort;  en  sorte 
qu'il  peut  s'abaisser  au-dessous  de  ce  crochet  sans  que  rien  s'y 
oppose;  tandis  que,  s'il  s'élève,  il  entraîne  le  crochet  avec  lui,  et 
soulô\e  ainsi  le  ressort  A.  L'axe  G  du  balancier  est  muni  d'un 
doigt  a,  qui  oscille  en  môme  temps  que  lui,  et  qui  rencontre  l'ex- 
trémité du  petit  ressort  E  à  chaque  oscillation.  Lorsque  le  mouve- 
ment a  lieu  dans  le  sens  de  la  flèche  f,  le  doigt  abaisse  le  petit  res- 
sort en  passant;  mais  le  ressort  A  reste  immobile,  ainsi  que  la 
roue  d'échappement.  Dans  l'oscillation  contraire,  le  doigt  a  sou- 
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lève  le  ressort  E  ;  celui-ci  soulève  à  son  lour  lu  ressort  A  ;  la  dent 
qu'arrêtait  la  saillie  C  passe,  et  cette  saillie,  ramenée  aussitôt 


dans  sa  position  par  le  ressort  A,  arrête  la  deul  suivante.  Au 
moment  où  une  dent  échappe,  une  autre  dent  de  la  même  roue 
d'échappement  vient  donner  une  impulsion  au  bord  ï  d'une  en- 
taille pratiquée  dans  un  petit  disque  fixé  a  l'aie  du  balancier  : 
de  celle  manière,  le  moteur  restilueau  bilancier,  par  une  action 
presque  instantanée,  le  mouvement  qu'il  a  pu  perdre  pendant 
qu'il  a  effectué  deux  oscillations.  Sauf  le  moment  où  code  im- 
pulsion est  donnée  a»  balancier,  on  voit  qu'il  oscille  sans  être 
soumis  en  aucune  façon  à  l'influence  de  la  force  du  moteur. 

§  Ifl.  Lanaturedumoteurctdu  régulai  eu  r  que  l'on  emploie  dans 
une  montre  permet  de  déplacer  comme  on  veut  la  machine  entière. 
CependauU'edéplacemer.l  a  une  légère  influencesur  la  marche  de 
la  montre.  Celte  influence,  qui  est  toujours  négligeable  pour  les 
montres  ordinaires,  peut  devenir  sensible  pour  les  montres  d'une 
grande  précision,  surtout  lorsqu'elles  éprouvent  des  uiouvemenls 
brusques  ou  irréguliers.  Aussi,  lorsqu'on  transporte  de  pareilles 
montres  et  qu'on  a  besoin  de  compter  sur  la  grande  exactitude 
de  leur  marche,  doit-on  prendre  certaines  précautions  pour  te 
mettre  à  l'abri  des  variations  qui  pourraient  résulter  du  trous- 
[lOrt  même.  C'est  ainsi  que  les  montres  marines,  dont  on  se  sert 
dans  la  navigation,  pour  la  détermination  ries  longitudes,  comme 
nous  le  verrons  plus  lard,  sont  installées  dans.  les  navires  de 
manière  à  nepas  participer  à  tous  les  mouïcmenls  occasionnés 
par  les  vagues.  La  fig.  32  fait   voir   la   dîspoïilwm   <\\\c  \u\\ 
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adopte  pour  cela.  Le  mécanisme  de  la  montre  est  contenu 
dans  une  botte  métallique  entièrement  recouverte  par  le  cadran. 
Cette  boîte  est  munie  de  deux 
tourillons  A,  A,  diamétra- 
lement opposés,  au  moyen 
desquels  elle  est  suspendue  a 
un  anneau  métallique  qui 
l'environne.  La  montre  peut 
tourner  librement  autour  de 
l'aie  formé  par  l'ensemble 
de  ces  deux  tourillons  ;  son 
centre  de  gravité  se  trouve 
d'ailleurs  notablement  au- 
dessous  de  cet  axe  ;  en  sorte 
que,  par  la  seule  action  de 
la  pesanteur,  le  cadran  tend 
Fig.  3t.  constamment    à     se    placer 

horizontalement,  en  suppo- 
sant toutefois  que  l'aie  AA  lui-même  soit  horizontal.  L'an- 
neau métallique  qui  supporte  les  tourillons  A,  A,  est  de  son 
coté  suspendu  au  moyen  de  deui  tourillons  B,  B,  et  peut  tourner 
librement  autour  de  laligoe  qui  les  joint,  en  entraînant  avec 
lui  l'axe  AA  et  la  montre.  Au  moyen  de  cette  double  suspension, 
le  cadran  delà  montre  peut  rester  exactement  horizontal,  quelle 
que  soit  la  position  que  l'on  donne  à  la  bulle  qui  contient  tout 
l'appareil.  La  pesanteur,  eu  abaissant  toujours  autant  que  possi- 
ble le  centre  de  gravité  de  la  montre,  fait  d'abord  tourner  l'an- 
neau métallique  autour  de  la  ligne  BB,  de  telle  manière  que 
l'use  AA  soit  horizontal;  mais  en  même  temps  elle  fait  tourner  la 
montre  autour  de  cet  aie,  et  amène  ainsi  la  surface  du  cadran  qui 
la  surmonte  à  n'Ûtre  inclinée  d'aucun  coté.  Un  petit  verrou  C, 
que  l'on  peut  pousser  de  manière  à  le  faire  pénétrer  dans  une 
ouverture  de  l'anneau,  ainsi  que  dans  une  sorte  de  douille  fixée 
à  la  montre,  permet  d'ailleurs  de  supprimer  à  volonté  le  double 
mouvement  autour  des  axes  AA,  BB. 

Une  montre  marine?  étant  installée  dans  un  navire  comme 
nous  venons  de  l'expliquer,  ne  conservera  cependant  pas  une 
position  horizontale,  lorsque  le  navire  éprouvera  des  mouvements 
brusques  et  irréguliers;  elle  sera  soumise  elle-même  à  des  balan- 
cements quelquefois  très-prononcés.  Mais  ces  mouvements  s'ef- 
fectueront toujours  avec  beaucoup  de  douceur,  et  sa  marche 
a'm  éprouvera  qu'une  influence  très-fuible,  comparativement  à 
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ce  qui  aurait  lieu  si  elle  était  liée  invariablement  au  navire,  de 
manière  à  participer  à  tous  ses  mouvements. 

On  voit  sur  la  fig.  32  que  le  cadran  de  la  montre  est  surmonté 
de  quatre  aiguilles,  dont  deux  se  meuvent  autour  de  son  centre, 
et  les  deux  autres  autour  de  deux  points  placés  entre  son  centre 
et  sa  circonférence.  Les  deux  premières  marquent  les  heures  et 
les  minutes,  comme  dans  les  montres  ordinaires.  Une  troisième 
aiguille  marque  les  secondes;  c'est  celle  qui  se  trouve  au  centre 
d'un  petit  cadran  complet  tracé  sur  le  cadran  principal.  Enfin  la 
quatrième  aiguille,  qui  ne  fait  jamais  un  tour  entier  autour  de 
l'axe  qui  la  porte,  est  destinée  à  indiquer  le  nombre  de  jours  qui 
se  sont  écoulés  depuis  que  la  montre  a  été  remontée.  La  présence 
de  cette  quatrième  aiguille  fait  qu'on  n'a  pas  à  craindre  de  laisser 
arrêter  la  montre  faute  de  la  remonter  à  temps,  puisqu'elle 
avertit  à  chaque  instant  de  l'état  de  tension  dans  lequel  se  trouve 
le  ressort  moteur. 

§  19.  Dans  un  grand  nombre  de  circonstances,  surtout  dans 
les  observations  astronomiques,  on  a  besoin  de  noter  à  un  mo- 
ment déterminé  le  temps  marqué  par  une  horloge  ou  un  chro- 
nomètre, sans  cependant  pouvoir  jeter  les  yeux  sur  le  cadran. 
Dans  de  pareils  cas,  on  a  recours  à  divers  moyens,  pour  suppléer 
à  limpossibilité  dans  laquelle  on  se  trouve  de  lire  directement 
et  immédiatement  les  nombres  d'heures,  minutes  et  secondes, 
auxquels  correspondent  les  aiguilles. 

Quand  il  s'agit  d'une  horloge  dans  laquelle  l'échappement  fait 
entendre  un  bruit  net  et  distinct  à  chaque  oscillation  du  pendule, 
on  regarde  d'avance  le  temps  que  marquent  les  aiguilles,  puis  on 
observe  le  phénomène  dont  on  s'occupe,  tout  en  comptant  les  se- 
condes successives,  à  mesure  qu'on  entend  le  bruit  produit  par 
l'échappement.  On  peut  donc  ainsi  connaître  exactement  le  nom- 
bre de  secondes  marqué  par  l'aiguille  des  secondes,  à  un  moment 
déterminé  de  l'observation,  sans  avoir  besoin  pour  cela  de  regar- 
der cette  aiguille.  Quant  aux  indications  des  aiguilles  des  minu- 
tes et  des  heures,  elles  peuvent  être  connues  sans  difficulté. 

Pour  atteindre  le  môme  but  à  l'aide  des  chronomètres,  dans 
lesquels  l'échappement  ne  fait  pas  assez  de  bruit  pour  qu'on 
opère  comme  on  vient  de  le  dire,  on  a  imaginé  deux  moyens 
différents  qui  sont  très-commodes  l'un  et  l'autre. 

Le  premier  consiste  à  arrêter  instantanément  la  marche  de  l'ai- 
guille des  secondes,  à  l'aide  d'un  bouton  que  l'on  pousse,  au  mo- 
ment où  l'on  a  besoin  de  connaître  le  temps  que  marque  le  chro- 
nomètre; de  celle  manière  on  peut  lire  ce  Vernis  v\v\  ^w  \\\»> 
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tard,  lorsque  l'observation  que  l'on  fait  ne  s'y  oppose  plus. 
Le  second  moyen  consiste  à  disposer  l'aiguille  des  secondes  de 
telle  façon,  qu'en  poussant  un  bouton,  on  lui  fasse  déposer  instan- 
tanément sur  le  cadran  une  marque  apparente,  telle  qu'un  point 
noir  :  en  regardant  le  cadran  quelques  instants  après,  on  voit  tout 
de  suite  dans  quelle  position  se  trouvait  l'aiguille  au  moment  où 
l 'on  a  poussé  le  bouton,  tout  aussi  bien  que  si  l'aiguille  s'était  arrê- 
tée dans  cette  position.  La  fig.  33  indique  la  forme  que  l'on  donne 
pour  cela  à  l'aiguille  des  secondes.  Cette  aiguille  se  compose  d'une 
petite  lame  d'acier  abc,  repliée  sur  elle-même  en  6,  de  manière 
à  produire  comme  deux  aiguilles  superposées.  L'aiguille  infé- 
rieure ab  est  fixée,  en  d,  à  l'extrémité  d'un  des  axes  du  méca- 
nisme qui  traverse  le  centre  du  cadran  ;  elle  présente  en  a  une 

partie  plus  large 
percée  d'un  trou 
en  son  milieu,  et 
destinée  à  recevoir 
une  petite  goutte 
d'encre  grasse.  L'ai- 
guille supérieure 
Fig.  33.  bc  ne  tient  à  la  pre- 

mière qu'en  b;  elle 
porte,  au-dessous  de  son  extrémité  c,  une  petite  pointe  d'acier  qui 
correspond  à  l'ouverture  de  la  partie  élargie  de  l'aiguille  infé- 
rieure ;  elle  est  d'ailleurs  embrassée,  en  d,  par  une  sorte  d'étrier 
adapté  à  un  petit  cylindre  creux,  qui  enveloppe  Taxe  dont  on 
vient  de  parler,  et  qui  tourne  en  même  temps  que  lui.  Au  mo- 
ment où  l'on  pousse  le  bouton  du  chronomètre,  ce  cylindre  creux 
s'abaisse  brusquement,  sans  cesser  de  tourner  avec  l'axe  qui  le 
traverse,  puis  se  relève  aussitôt;  rétrier,  entraîné  parle  cylin- 
dre, oblige  l'aiguille  6c  à  fléchir  en  b  et  à  se  rapprocher  du  ca- 
dran; la  petite  pointe  c  traverse  la  goutte  d'encre  que  porte  l'ai- 
guille ab,  et  vient  toucher  la  surface  du  cadran,  sur  laquelle  elle 
dépose  un  point  noir. 

Cette  seconde  disposition  des  chronomètres  est  préférable  à  la 
première,  en  ce  qu'elle  permet  de  noter  les  temps  correspondant 
à  diverses  phases  successives  et  très-rapprochées  d'un  môme 
phénomène;  ces  temps  seront  indiqués  par  les  divers  points  qu'on 
aura  fait  marquer  par  l'aiguille  aux  instants  convenables. 
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INSTRUMENTS   QUI   SERVENT  A   AUGMENTER  LA    PUISSANCE 

DE  LA   VUE. 

§  '20.  Vision  d'an  objet.  —  Avant  d'entrer  dans  la  descrip- 
tion des  instruments  qui  servent  à  augmenter  la  puissance  de  la 
vue,  c'est-à-dire  des  lunettes  et  des  té  escopes,  examinons  d'abord 
de  quelle  manière  s'opère  la  vision  d'un  objet.  Cette  étude  nous 
mettra  à  même  de  comprendre  sans  peine  comment  la  vision  est 
modifiée,  lorsqu'au  lieu  de  regarder  l'objet  directement,  ou, 
comme  on  dit,  à  l'œil  nu,  on  le  regarde  en  interposant  une  lu- 
nette ou  un  télescope  entre  cet  objet  et  l'œil. 

Lorsqu'un  corps  est  lumineux, soitque  la  lumièreémanedu corps 
lui-môme,  soit  qu'il  soit  simplement  éclairé  par  un  autre  corps 
lumineux  placé  dans  son  voisinage,  on  peut  considérer  chaque 
point  de  sa  surface  comme  envoyant  des  rayons  de  lumière  dans 
toutes  les  directions  possibles  en  dehors  de  cette  surface.  Pour 
regarder  ce  corps,  on  place  sou  œil  de  manière  à  permettre  à  une 
certaine  quantité  des  rayons  de  lumière,  qui  sont  émis  par  la  sur- 
face du  corps,  de  pénétrer  à  travers  l'ouverture  de  la  prunelle  ; 
ces  rayons  éprouvent  dans  l'intérieur  de  l'œil  des  déviations  occa- 
sionnées par  les  diverses  matières  transparentes  qu'ils  ont  à  tra- 
verser, et  ils  arrivent  enfin  sur  la  rétine,  où  ils  produisent  une 
sensation  qui  détermine  la  vision  du  corps.  Supposons  mainte- 
nant qu'on  rapproche  son  œil  de  l'objet  que  l'on  regfirde:  la  vi- 
sion de  cet  objet  se  modifie,  et  les  modifications  qu'elle  éprouve 
peuvent  être  étudiées  sous  trois  points  de  vue  différents  :  i°  sous 
le  rapport  de  la  netteté  de  la  vision,  2°  sous  le  rapport  de  la 
grandeur  apparente  de  l'objet,  3°  enfin  sous  le  rapport  de  la 
clarté  apparente  de  la  surface  de  cet  objet. 

Voyons  d'abord  ce  qui  se  rapporte  à  la  netteté  de  la  vision. 
Lorsqu'on  se  met  successivement  à  diverses  distances  d'un  corps 
pour  le  regarder,  on  voit  plus  ou  moins  nettement  les  détails  que 
présente  sa  surface  ;  et  il  existe  une  certaine  distance  pour  laquelle 
ces  détails  se  distinguent  mieux  que  pour  toute  autre  distance. 
C'est  ainsi  que,  si  l'on  veut  lire  dans  un  livre  dont  les  caractères 
sont  très-fi  ns,on  place  naturellement  le  livre  aune  certaine  distance 
des  yeux  ;  cette  distance  est  telle  que  les  caractères  se  voient  mieux 
que  si  le  livre  était  plus  près  ou  plus  loin.  Cette  distance  particu- 
lière,qui  correspond  àla  plusgrande  nettetédela  vision,se  nomme 
la  distance  de  la  vue  distincte.  Elle  n'est  pas  la  même  pour  tout  le 
monde;  souvent  môme  elle  est  différente  pou  ries  deux  y  eux  d'une 
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même  personne.  Su  valeur  est  ordinairement  de  2  à  3  décimè- 
tres. En  général,  on  peut  dire  que  la  vision  d'un  objet  est  plus 
ou  moins  nette,  suivant  que  la  distance  de  cet  objet  à  l'œil  se 
rapproche  plus  ou  moins  de  la  distance  de  la  vue  distincte. 

Considérons  maintenant  la  vision  sous  le  rapport  de  la  grandeur 
apparente  de  l'objet.  Si  l'on  regarde  le  corps  M,  fig.  34,  en  pla- 
çant   son   œil  au 
point  0,  la  ligne 
'  droitequijointdeui 
points  A  et  B  de  ce 
r    t(  ~       corps  sera  vue  bous 

'     *  un   certain    angle 

AOB.  Mais  si  l'œil,  aulieu  d'être  en  0,  vient  se  placer  en  0',  à  une 
distance  de  M  moitié  de  la  distance  précédente,  la  ligne  AB  sera 
vue sousun angle  AO'B  qui  seradouhle  du  précédent,  en  admettant 
toutefois  que  la  ligne  AB  soit  petite  relativement  aux  distances 
OM'et  O'M.  De  même,  si  la  distance  de  l'œil  à  l'objet  se  réduit 
au  tiers,  au  quart,  etc.,  de  la  distance  primitive  OH,  l'angle  sous 
lequel  sera  vue  la  ligne  AB  deviendra  le  triple,  le  quadruple... 
de  l'angle  AOB.  Ces  angles  AOB,  AO'B...,  se  nomment  les  gran- 
deurs apparentes  de  la  ligne  AB  :  la  grandeur  apparente  d'uae 
ligne  devient  donc  double,  triple,  quadruple,...  de  ce  qu'elle  était 
primitivement, lorsque  la  distance  de  l'œil  à  culte  ligne  se  réduit  à 
la  moitié,  au  tiers,  au  quart,...  de  la  distance  primitive.  En  même 
temps,  il  est  facile  de  reconnaître  que  la  grandeur  apparente  de 
la  surface  du  corps  auquel  celte  ligne  appartient  devient  quatre 
fois,  neuf  fois,  seize  fois,...  plus  grande.  On  est  ainsi  conduit  à 
cette  loi:  La  grandeur  apparente  d'une  des  dimensions  d'un  objet 
te  delà  distance  de  l'œil  à  cet  objet,  et  la  gran- 
deur apparente  de  sa  sur- 
face varie  en  raison  inverse 
dit  carré  de  cette  dislance. 
Voyons  en8n  ce  qui  a 
rapport  à  la  clarté  appa- 
rente de  lii  surface  de  l'ob- 
jet. L'œil  étant  placé  aune 
certaine  distance  du  corps 
H,fig.  33,  reçoit  de  la  lu- 
mière qui  émane  d'un 
grand  nombre  de  points 
delà  surface  de  ce  corps: 
wnsjàêrons  un  de  ces  points  en  particulier,  le  point  m,  par  eiem- 
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pie.  Ce  point  envoie,ainsi  quenous  l'avons  dit,des  rayons  de  lumière 
dans  foutes  les  directions  en  dehors  de  la  surface  du  corps  dont  il  fait 
partie  ;  mais,  de  tous  ces  rayons,  l'œil  ne  reçoit  que  ceux  qui  sont 
compris  à  l'intérieur  de  la  surface  conique  qui  a  pour  sommet  le 
poiotm,et  pour  base  l'ouverture  ab  de  la  p  ru  nelle. Supposons  main- 
tenant que  l'œil  se  rapproche  du  corps  M,  de  manière  à  réduire  de 
moitié  la  distance  àlaquelle  ilsetrouvedece  corps, etsoita'6'Ianou- 
velle  position  de  la  prunelle.  En  a'b',  les  dimensions  transversales 
du  cône  de  lumière  mab  sont  deux  fois  plus  petites  que  les  dimen- 
sions correspondantes  de  ce  cône  vers  la  base  ab  ;  la  grandeur  de  la 
section  transversale  du  cône  en  a'b'  n'est  donc  que  le  quart  de  la 
grandeur  de  la  base  ab  de  ce  côue,  c'est-à-dire  qu'elle  n'est  que  le 
quart  de  l'ouverture  de  la  prunelle.  Il  en  résulte  que  l'ouverture 
de  la  prunelle  en  a'b'  laissera  pénétrer  à  l'intérieur  de  l'œil  quatre 
fois  plus  de  rayons  de  lumière  émanés  du  point  m,  que  lorsque  cette 
ouverture  était  placée  en  ab.  Ce  que  nous  venons  de  dire  pour  la 
lumière  émanée  du  point  m  peut  évidemment  se  répéter  pour  celle 
qui  vient  de  tous  les  autres  points  de  la  surface  du  corps  M  qui 
sont  dans  son  voisinage.  On  en  conclura  sans  peine  que,  si  la  dis- 
tance de  l'œil  à  l'objet  diminue  de  moitié,  la  quantité  de  lumière 
que  l'œil  reçoit  d'une  portion  quelconque  de  la  surface  de  cet  objet 
devient  quatre  fois  plus  grande.  Mais,  en  même  temps,  la  gran- 
deur apparente  démette  portion  de  surface  est  également  quadru- 
ple, ainsi  que  nous  l'avons  expliqué  il  n'y  a  qu'un  instant;  elle 
augmente  donc  dans  le  môme  rapport  que  la  quantité  de  lumière 
que  l'œil  en  reçoit,  et  il  en  résulte  que  la  clarté  de  la  surface  ne 
rhangepas.  Il  en  serait  évidemment  encore  de  même  pour  toute 
nouvelle  position  que  l'œil  prendrait  par  rapport  à  l'objet. 

Ainsi,  en  résumé,  lorsqu'on  regarde  un  objet  lumineux  suc- 
cessivement à  diverses  distances  :  1°  l'objet  est  vu  avec  une  net- 
teté plus  ou  moins  grande,  suivant  que  sa  distance  à  l'œil  se 
rapproche  plus  ou  moins  de  la  distance  de  la  vue  distincte;  2°  la 
grandeur  apparente  de  chaque  dimension  de  l'objet  varie  en  rai- 
son inverse  de  sa  distance  à  l'œil,  et  la  grandeur  apparente  de  sa 
surface  varie  en  raison  inverse  du  carré  de  cette  distance  ;  3°  enfin 
la  clarté  de  la  surface  de  l'objet  reste  la  même,  quelle  que  soit 
sa  distance  à  l'œil. 

Ce  dernier  résultat  parait  en  contradiction  avec  ce  que  l'on  ob- 
serve tous  les  jours,  car  on  sait  que,  à  mesure  qu'on  se  rapproche 
d'une  surface,  la  clarté  de  cette  surface  augmente  constamment  ; 
si  bien  que  les  peintres,  dans  leurs  tableaux,  ne  mettent  pas  la 
même  teinte  sur  des  surfaces  également  lumineuses,  t\yji\  woVhà.- 
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tuées,  les  unes  au  premier  plan,  Jes  autres  au  second  plan.  Mais 
il  faut  faire  attention  qu'il  y  a  ici  une  cause  qui  modifie  la  clarté 
de  l'objet  qu'on  regarde,  cause  qui  n'existait  pas  dans  le  cas  sur 
lequel  nous  avons  raisonné  tout  à  l'heure  :  c'est  la  présence  de 
l'air  qui  existe  entre  l'objet  et  l'œil,  en  quantité  d'autant  plus 
grande  que  leur  distance  est  plus  considérable.  Sans  l'interposi- 
tion de  l'air,  un  mur  blanc  paraîtrait  également  clair,  quelle  que 
fût  la  distance  à  laquelle  on  se  trouverait  de  ce  mur  pour  le  re- 
garder; mais,  dans  la  réalité,  ce  mur  paraît  de  moins  en  moins 
clair,  à  mesure  qu'on  s'en  éloigne,  parce  que  la  quantité  d'air 
interposée  entre  ce  mur  et  l'œil  augmente  de  plus  en  plus,  et 
qu'elle  absorbe,  par  conséquent,  une  quantité  de  lumière  de  plus 
fin  plus  grande.  Si,  dans  les  raisonnements  qui  précèdent,  nous 
avons  fait  abstraction  de  l'air  qui  s'interpose  entre  l'œil  et  l'ob- 
jet, c'est  que  cela  nous  était  nécessaire  pour  la  suite. 

§  21.  Propriétés  de»  lentilles.  —  Les  lunettes  étant  for- 
mées par  la  réunion  de  plusieurs  verres  à  surface  sphérique,  ou 
lentilles,  nous  commencerons  par  rappeler  brièvement  les  pro- 
priétés de  ces  lentilles. 

Les  lentilles  se  divisent  en  deux  classes  distinctes,  d'après  la 
manière  dont  elles  agissent  sur  les  faisceaux  de  rayons  lumineux: 
les  unes  se  nomment  lentilles  convergentes,  les  autres  lentilles 
divergentes.  Les  premières  sont  celles  dont  l'épaisseur  est  plus 

grande  au  centre  que  vers  les  bords. 
Leurs  deuxfaces  son  tordinairement 
convexes;  niais  l'une  d'elles  peut 
être  plane,  ou  même  concave  :  en 
sorte  que,  en  coupant  une  pareille 
lentille  en  deux,  par  un  plan  mené 
suivant  son  axe  de  figure,  on  aura 

Fig.  36.       Fie.  37.  Fig.  38'  ,.  <        *       *  j      ,      • 

°  6  °  une  section  présentant  une  des  trois 

formes  indiquées  ici, /?#.  36, 37  et  38. 
Dans  les  lentilles  divergentes,  au 
contraire,l'épaisseur  est  moindre  au 
centre  que  vers  les  bords;  et  leur 
section  présente  une  destroisformes 
que  montrent  les  fig.  39,  40  et  41. 
Fig.  39.  Fig.  40.  Fig.  4i.  Considérons  une  lentille  conver- 
gente, fig.  42,  exposée  aux  rayons 
de  lumièrejqui  émanent  d'un  point  lumineux  A,  situé  sur  son 
axe  de  figure,  et  suffisamment  éloigné.  Ceux  de  ces  rayons  qui 
tombent  sur  la  JentiJle,  la  traversent  «en  s'infléchissant  plus  ou 
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moins,  et  vont,  après  leur  sortie,  converger  à  très-peu  près  en  un 
môme  point  a.  Si  le  point  lumineux  A  se  rapproche  delà  lentille, 


Fig.  42. 

le  point  a,  où  convergent  les  rayons  émergents,  s'en  éloigne.  Le 
point  A  se  rapprochant  ainsi  de  plus  en  plus,  il  arrive  un  moment  où 
le  point  a  se  trouve  à  l'infini,  c'est-à-dire  que  les  rayons  émergents 
sont  parallèles,  fig.  43.  La  position  particulière  qu'occupe  alors  le 
point  A,  est  ce  que  Ton  nomme  le  foyer  principal,  ou  sim- 
plement le  foyer  de    

la  lentille  ;  la  dis-    

tance  de  ce   foyer 

à    la      lentille    se    

nomme  sa  distance    

focale.  Si  le  point  A    ZZZZZZZHIZ: 

se  rapproche  encore 

de  la   lentille,   les 

rayons  de  lumière  qu'il  lui  envoie  restent  divergents  après  l'avoir 

traversée,  comme  ils  l'étaient  avant  ;  seulement  leur  divergence  a 

diminué,  et  leurs  directions  prolongées  vont  passer  par  un  point  a 

situé  du  même  côté  de  la  lentille  que  le  point  A,  fig.  44.  L'effet  de  la 


Fig.  43. 
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Fig.  44. 


lentille  sur  les  rayonsde  lumière  qui  émanent  du  point  A  est  donc 
de  les  rendre  convergents,  ou  de  diminuer  leurdivergence,  suivant 
que  ce  point  est  plus  loin  ou  plus  près  de  la  lentille  que  son  foyer  ; 
si  le  point  A  est  au  foyer  lui-même,  la  lentille  rend  ^&Y&\VfetasAfe% 
rayons  qui  en  émanent;  de  même,  si  la  lentille  reqo\l\\\\Ktà&ç£&». 
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de  rayons  lumineux  parallèles  à  son  axe,  elle  les  fait  converger 
vers  le  foyer. 
Une  lentille  convergente  agit  d'une  manière  entièrement  ana- 


Fig.  45. 

logue  sur  les  rayons  de  lumière  qui  émanent  d'un  point  A  situé  à 
une  petite  distance  de  son  axe,  fig.  45,  ou  bien  sur  les  rayons 
parallèles  dont  la  direction  fait  un  petit  angle  avec  cet  axe,  fig.  46. 
Parmi  les  rayons  que  le  point  A  envoie  à  la  lentille,  il  y  en  a  né- 
cessairement un  qui  n'est  dévié  ni  d'un  côté  ni  d'un  autre  ;  on 


Fig.  46. 

démontre  que  ce  rayon  passe  toujours  par  un  même  point  0,  quelle 
que  soit  la  position  qu'occupe  le  point  lumineux  A,  pourvu  qu'il 
ne  s'éloigne  pas  beaucoup  de  l'axe  de  la  lentille  :  ce  point  0  se 
nomme  le  centre  optique  de  la  lentille. 

L'action  des  lentilles  divergentes  sur  les  faisceaux  de  rayons  de 
lumière  est  inverse  de  celle  des  lentilles  convergentes.  Si  les  rayons 
qui  arrivent  sur  une  pareille  lentille  sont  convergents,  elle  les 
rend  moins  convergents,  ou  parallèles,  ou  divergents  ;  lorsqu'ils 
sont  parallèles,  elle  les  rend  divergents  ;  lorsqu'ils  sont  divergents, 
elle  augmente  leur  divergence. 

§  22.  Supposons  qu'un  objet  lumineux  AB,  fig.  47,  soit  placé 

en  avant  d'une  lentille  convergente,  au  delà  du  foyer  F  de  cette 

lentille.  Les  rayons  de  lumière  qui  partent  du  point  A  de  cet  objet, 

et  qui  traversent  la  lentille,  convergent  ensuite  vers  le  point  o,  les 

rayons  qui  partent  du  point  B  convergent  vers  le  point  b;  et  il  en 
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esl  de  même  pour  les  rayons  qui  partent  de  lo  us  lesautres  points  de 
l'objet  que  l'on  consi  1ère.  Cela  étant,  concevons  que  l'on  place  son 


œil  au  delà  de  l'endroit  ab  où  se  trouvent  les  points  de  concours 
de  ces  différenls  faisceau*  de  i ayons  de  lumière.  Les  rayons  parlis 
du  point  A,  rendus  convergents  par  la  lentille  et  se  rencontrant 
au  point  a,  pénétreront  à  l'intérieur  de  l'œil,  en  y  produisant  la 
même  sensation  que  s'ils  provenaient  d'un  point  lumineux  situé 
en  a;  les  rayons  émanés  du  point  Use  comporteront  comme  s'ils 
parlaient  d'un  point  lumineux  situé  en  b;  et  ainsi  des  autres.  L'œil 
éprouveia  donc  la  même  sensation  que  s'il  y  avait  en  ai  un  objet 
de  même  forme  q  ne  l'objet  AB,  mais  renversé;  on  verra  cet  objet, 
en  ab,  comme  s'il  existait  réellement.  C'est  ce  qu'on  exprime  en 
disant  que  la  lentille  produit  en  ab  une  image  renversée  de  AB. 


*ig.  M. 


1  ne  expérience  bien  simple  permet  de  mettre  complètement  en 
évidence  l'image  produitepar  une  lentille.  Qu'on  se  met  ledans  une 
chambre  où  il  n'arrive  pas  de  lumière  du  dehors,  MAI  qyn  \wa\ss. 
les  ouvertures  soient  hennêliqaemejit  fermées,  BCÀt  qu'on  oçiixe 
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pendant  la  nuit  ;  qu'on  dispose  dans  cette  chambre  obscure,  sur 
une  table,  une  bougie  allumée,  A,  fig.  48,  et  à  une  certaine  dis- 
tance une  lentille  B,  montée  sur  un  pied,  et  tournée  de  manière 
qu'une  de  ses  faces  soit  en  regard  de  la  flamme  delà  bougie;  qu'on 
place  enfin,  de  l'autre  côté  de  la  lentille,  un  carton  blanc  C,  à  une 
distance  convenable,  et  l'on  apercevra  sur  ce  carton  une  image 
renversée  de  la  flamme  de  la  l)ougie,  ainsi  que  d'une  portion  de  la 
bougie  elle-même,  qui  est  éclairée  parle  voisinage  de  la  flamme. 
§  23.  Lorsqu'on  veut  observer  en  détail  un  objet  de  petijes  di- 
mensions, on  le  regarde  avec  une  loupe,  c'est-à-dire  avec  une  len- 
tille fortement  convergente,  et  on  le  voit  ainsi  avec  des  dimensions 
beaucoup  plus  grandes.  Voici  comment  cet  effet  se  produit.  L'objet 
AB,  fig.  49,  étant  placé  entre  la  lentille  et  son  foyer  F,  les  rayons 
de  lumière  qui  émanent  du  point  A,  et  qui  traversent  la  lentille,  ne 
perdentpastoute  leur  divergence  ;  mais  après  qu'ilsl'ont  traversée, 
ils  semblent  venir  d'un  point  a,  situé  au  delà  du  point  A,  sur  le 
prolongement  de  la  ligne  AO  qui  passe  par  ce  point  A  et  par  le 
centre  optique  0  de  la  loupe.  Les  rayons  qui  partent  du  point  B 
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Fig.  49. 


éprouvent  également  des  déviations  telles,  qu'ils  semblent  venir 
du  point  b,  situé  sur  le  prolongement  de  la  ligne  BO;  et  il  en  est 
de  môme  pour  tous  les  autres  points  de  l'objet  AB.  L'œil,  qui  est 
placé  de  l'autre  côté  de  la  loupe,  et  qui  reçoit  les  rayons  de  lu- 
mière émanant  de  cet  objet,  éprouve  donc  la  môme  impression 
que  si  la  loupe  n'existait  pas  et  que  l'objet  AB  fût  remplacé  par 
un  objet  de  môme  forme  ab.  L'image  ab,  que  l'œil  aperçoit,  est 
plus  ou  moins  éloignée  de  la  loupe,  et  par  suite  de  l'œil,  suivant 
que  l'objet  A  B  est  plus  ou  moins  près  du  foyer  F.  On  conçoit  donc 
que  l'on  puisse  placer  l'objet  à  une  telle  distance  de  ce  foyer, 
que  l'image  ab  se  trouve  reportée  à  la  distance  de  la  vue  distincte 
(§  20).  11  en  résultera  que  l'œil  pourra  voir  nettement  les  détails 
de  cette  image,  dont  les  dimensions  sont  d'oilleurs  beaucoup 
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plus  grandes  que  celles  de  l'objet  qu'elle  remplace  ;  et  c'est  ce 
qu'on  exprime  en  disant  que  la  loupe  grossit  les  objets. 

Il  est  bien  clair  que,  plus  le  foyer  F  sera  près  de  la  lentille,  plus 
l'objet  AB  devra  lui-même  en  être  près  pour  être  observé  comme 
nous  venons  de  le  dire,  et  plus  par  conséquent  le  rapport  des  di- 
mensions de  l'image  ab  à  celles  de  l'objet  sera  grand  ;  puisque  cette 
image  doit  toujours  être  placée  à  une  même  distance  de  l'œil,  et 
par  suite  de  la  loupe.  Le  grossissement  de  la  loupe  dépend  donc 
de  la  distance  qui  existe  entre  elle  et  son  foyer  ;  cette  distance  est 
d'autant  plus  petite  que  les  rayons  des  surfaces  spbériquesdela 
lentille  sont  eux-mêmes  plus  petits. 

§  24.  La  nette*.  —  Les  lunettes  dont  on  se  sert  dans  les  ob- 
servations astronomiques  sont  des  instruments  formés  par  la  com- 
binaison de  plusieurs  lentilles,  au  moyen  desquels  on  peut  voir 
les  objets  beaucoup  mieux  que  si  on  les  regardait  à  l'œil  nu.  Une 
lunette,  réduite  à  sa  plus  grande  simplicité,  se  compose:  t°  d'une 
lentille  convergente  L,  fig.  50,  destinée  à  produire  une  image  ab 
de  l'objet  AB  que  l'on  observe,  conformément  à  ce  que  nous  avons 
expliqué  précédemment  (§  22)  ;  2°  d'une  seconde  lentille  L',  qui 
n'est  autre  chose  qu'une  loupe  (§  23),  destinée  à  grossir  l'image  ab. 


Kig.  50 


U  première  de  ces  deux  lentilles,  celle  qui  est  tournée  vers  l'ob- 
jet AB,  se  nomme  pour  cette  raison  ['objectif;  la  seconde,  près  de 
laquelle  l'observateur  met  son  œil  pour  regarder  dans  la  lunette, 
se  nomme  l'oculaire.  Ces  deux  lentilles  sont  montées  aux  deux 
extrémités  d'un  tuyau  noirci  à  l'intérieur,  et  destiné  à  empêcher 
qu'il  n'arrive  à  l'oculaire  des  rayons  lumineux  aulres  que  ceux 
qui  viennent  directement  de  l'objectif.  Ce  tuyau,  dont  la  présence 
n'est  pas  indispensable,  sert  en  outre  à  relier  l'oculaire  et  l'ob- 
jectif l'un  à  l'autre,  de  sorte  qu'il  suffit  de  le  faire  mouvoir  pour 
déplacer  à  la  fois  les  deux  lentilles,  et  amener  ainsi  la  lunette  à 
«diriger  vers  tel  objet  que  l'on  veut. 

L'image  ab  ne  se  produit  pas  toujours  à  la  même  distance  de 
l'objectif  ;  elles'en  rapproche  plus  ou  moins,  suivant  quel'  ob\fc\.  k& 
fet  plus  ou  moins  éloigné.  Cette  image  se  produit  au  îcrçfcT  vafceûfc 
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de  l'objectif,  lorsque  l'objet  AR  csl  assez  éloigné  pour  que  les 
rayons  que  chacun  de  ses  points  envoie  sur  toute  la  surface  de 
l'objectif  puissent  ôtre  considérés  comme  parallèles  entre  eux  : 
c'est  ce  qui  arrive  toutes  les  fois  que  l'on  observe  un  astre.  D'un 
autre  côté,  la  position  de  l'oculaire  par  rapporta  l'image  ab  varie 
suivant  la  vue  de  l'observateur,  puisque  cette  position  doit  être 
telle  que  l'image  ab  se  trouve  reportée  en  a'b',  à  la  distance  de  la 
vue  distincte,  distance  qui  change  d'un  individu  à  un  autre.  C'est 
pour  celle  double  raison  que  l'oculaire  est  adapté  à  un  petit 
tuyau  que  l'on  enfonce  plus  ou  moins  dans  le  tuyau  principal, 
pour  établir  une  distance  convenable  entre  les  deux  lentilles. 

§  25.  Voyons  de  quelle  manière  la  vision  d'un  objet  se  trouve 
modifiée  par  l'interposition  d'une  pareille  lunette  entre  l'objet  et 
l'œil  ;  et  pour  cela  examinons  l'effet  produit  sous  les  trois  points 
de  vue  indiqués  précède  mm  en  t  (§  20),  c'est-à-dire  sous  le  rapport 
de  la  netteté  de  la  vision,  de  la  grandeur  apparente  de  l'objet,  et 
de  la  clarté  apparente  de  la  surface  de  cet  objet. 

11  résulte  d'abord  de  l'idée  simple  que  nous  nous  sommes  faite 
d'une  lunette,  que  les  rayons  lumineux  émanés  d'un  môme  point 
de  l'objet,  et  déviés  dans  leur  route  par  leur  passage  à  travers  la 
lunette,  arrivent  à  l'œil  avec  le  môme  degré  de  divergence  que 
s'ils  venaient  d'un  point  situé  à  la  distance  de  la  vue  distincte. 
Ou  peut  donc  dire  que,  lorsqu'on  regarde  un  objet  à  l'aide  d'une 
lunette,  si  l'on  a  soin  d'établir  une  distance  convenable  entre 
l'objectif  et  l'oculaire,  la  vision  est  toujours  nette. 

Les  lunettes  ne  grossissent  pas  réellement  les  objets,  puisqu'il 
est  bien  évident  que  l'image  a'b'y  d'où  les  rayons  semblent  partir 
en  sortant  de  la  lunette,  est  beaucoup  plus  petite  que  l'objet  AB 
lui-même  qui  se  trouve  toujours  à  une  grande  distance  de  l'ob- 
jectif. Mais  ce  ne  sont  pas  les  dimensions  réelles  de  l'objet  et 
del'image  a'b'  qu'il  faut  comparer,  pour  avoir  une  idée  de  la  puis- 
sance de  la  lunette  que  l'on  emploie  ;  ce  sont  les  grandeurs  appa- 
rentes de  l'objet  et  de  l'image  qu'il  importe  de  mettre  en  parallèle. 
Nous  devons  seulement  examiner  si  l'objet  paraît  plus  grand  lors- 
qu'on le  regarde  avec  la  lunette  que  lorsqu'on  le  regarde  à  l'œil 
nu.  Or,  il  est  aisé  de  voir  que  la  grandeur  apparente  de  la  ligne  AB 
vue  directement,  c'est-à-dire  sans  lunette,  est  sensiblement  égale 
à  l'angle  AOB,  ou  bien,  ce  qui  revient  au  môme,  égale  à  aOb  ;  car 
la  longueur  de  la  lunette  peut  être  complètement  négligée  relati- 
vement à  la  distance  à  laquelle  se  trouve  l'objet  AB.  D'un  autre 
côté,  on  peut  prendre  l'angle  a'Q'b'  ou  bienaO'6  pour  la  grandeur 
apparente  de  Yimage  a'b'  ;  car  l'œil  se  place  toujours  très-près  de 
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l'oculaire,  et  par  conséquent  du  point  0',  pour  recevoir  les  rayons 
qui  viennent  de  cette  image.  Le  rapport  de  la  grandeur  apparente 
de  l'image  a'b'  à  celle  de  la  ligne  AB  est  donc  égal  au  rapport  des 
angles  aO'b  et  aOb.  Ce  rapport  se  nomme  le  grossissement  de  la 
lunette.  Pour  en  avoir  une  expression  simple,  nous  observerons 
d'abord  que,  les  angles  aO'b  et  aOb  étant  toujours  petits,  ab  peut 
ôtre  indifféremment  regardé  comme  un  arc  de  cercle  ayant  pour 
centre  soit  le  point  0,  soit  le  point  0';  c'est-à-dire,  que  le  rapport 
des  angles  aO'b  et  aOb  est  égal  au  rapport  inverse  des  distances 
de  l'image  ab  aux  deux  points  0'  et  0.  Nous  remarquerons  en- 
suite que,' vu  la  grande  distance  h  laquelle  se  trouve  l'objet  AB, 
l'image  ab  se  produit  sensiblement  au  foyer  de  l'objectif  (§  21), 
et  que,  d'un  autre  côté,  l'oculaire  doit  être  placé  de  telle  manière 
que  ab  soit  très-près  de  son  foyer,  pour  reporter  a'6'  à  la  distance 
de  la  vue  distincte  (§  23)  :  nous  pourrons  donc  dire  que  le  grossis- 
sement de  la  lunette  est  égal  au  rapport  de  la  distance  focale  de 
l'objectif  à  celle  de  l'oculaire.  On  conçoit,  d'après  cela,  qu'en 
construisant  une  lunette,  au  moyen  d'un  objectif  et  d'un  oculaire 
convenablement  choisis,  on  pourra  obtenir  un  grossissement 
aussi  fort  qu'on  voudra. 

Examinons  enfin  l'effet  produit  par  une  lunette,  sous  le  rapport 
delà  clarté  apparente  de  la  surface  de  l'objet  qu'on  observe.  Chaque 
point  M  de  cet  objet  envoie  des  rayons  lumineux  sur  toute  la  sur- 
face de  l'objectif.  Ces  rayons,  rendus  convergents  par  l'action  de  la 
lentille,  vont  passer  par  un  même  point  m  appartenant  à  l'image 
ab,/Sg.51  jilscontinuentensuite  leur  route,  et  forment  un  faisceau 


Fig.  M 


divergent  qui  vient  tomber  sur  la  surface  de  l'oculaire  ;  enfin  cette 
seconde  lentille  dimi  nue  leu  r  divergence,  de  telle  façon  qu 'ils  sem  - 
blent  venir  du  point  m'  de  l'image  a'b'.  Si  Ion  regardait  direc- 
tement l'image  û6,sans  se  servir  de  l'oculaire,  on  devrait  nieltre 
son  œil  à  une  distance  de  cette  image  égaie  à  la  distance  de.  la 
vue  distincte;  à  cette  distance,  le  faisceau  des  ta^OYvs.  <\và  ^v.v 


< 
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sent  par  le  point  m  se  trouverait  trop  large  pour  pénétrer  tout 
entier  par  l'ouverture  de  la  prunelle  :  l'œil  ne  recevrait  donc 
qu'une  portion  des  rayons  que  le  point  M  envoie  à  l'intérieur  de  la 
lunette.  Mais  l'oculaire,  en  diminuant  la  divergence  de  ces  rayons 
peu  après  leur  passage  par  le  point  m,  et  en  permettant  en  outre 
à  l'œil  de  se  rapprocher  beaucoup  de  ce  point,  fait  que  le  fais- 
ceau tout  entier  peut  traverser  la  prunelle  et  entrer  dans  l'œil. 
Ainsi  l'œil  reçoit,  de  chaque  point  de  l'objet  observé,  la  totalité 
des  rayons  que  ce  point  envoie  sur  la  surface  de  l'objectif,  en  fai- 
sant abstraction  toutefois  de  la  perte  de  lumière  qui  résulte  du 
passage  des  rayons  à  travers  les  lentilles.  Avec  celte  restriction,  on 
peut  donc  dire  que,  si  l'on  regarde  d'abord  un  objet  à  l'œil  nu,  puis 
qu'on  l'observe  au  moyen  d'une  lunette,  la  quantité  de  lumière 
envoyée  par  chaquepoint  de  l'objet  à  l'intérieur  del'œil  augmente 
dans  le  rapport  de  la  surface  de  l'objectif  à  l'ouverture  de  la  pru- 
nelle. En  réalité,  cette  quantité  de  lumière  est  augmentée  dans  un 
moins  grand  rapport,  en  raison  de  l'absorption  d'une  partie  des 
rayons  par  les  masses  de  verre  qu'ils  traversent.  Si  la  grandeur 
apparente  de  la  surface  de  l'objet  se  trouvait  augmentée  par  l'effet 
de  la  lunette,  précisément  dans  le  même  rapport  que  la  quantité 
de  lumière  que  l'œil  reçoit  de  chacun  des  points  de  cette  surface, 
la  clarté  apparente  de  la  surface  resterait  la  même,  ainsi  que  cela 
a  lieu  pour  la  vision  directe  d'un  objet,  lorsqu'on  s'en  rapproche 
plus  ou  moins  (§  20).  Mais  l'accroissement  de  la  grandeur  appa- 
rente de  l'objet,  résultant  de  l'emploi  d'une  lunette,  dépend  des 
distances  focales  de  l'objectif  et  de  l'oculaire  ;  tandis  que  l'accrois- 
sement de  la  quantité  de  lumière  que  l'œil  reçoit  de  chaque  point 
de  la  surface jde  cet  objet  dépend  de  la  grandeur  de  l'objectif  :  ces 
deux  causes,  étant  entièrement  distinctes,  pourront  avoir  une  in- 
fluence relative  plus  ou  moins  grande,  et  la  clarté  apparente  delà 
surface  de  l'objet  sera  augmentée  ou  dimi  nuée  par  l'emploi  de  la 
lunette,  suivant  que  la  seconde  cause  l'emportera  sur  la  première, 
ou  inversement. 

En  résumant  ce  que  nous  venons  de  dire,  nous  verrons  que 
l'emploi  d'une  lunette,  pour  observer  un  objet,  modifie  la  vision 
delà  manière  suivante  : 

4°  La  vision  est  toujours  nette,  puisque  les  rayons  reçus  par 
l'œil,  et  émanant  d'un  même  point  de  l'objet,  semblent  venir  d'un 
point  situé  à  la  distance  de  la  vue  distincte. 

2°  La  grandeur  apparente  de  chacune  des  dimensions  de  l'objet 

est  augmentée  dans  le  rapport  de  la  distance  focale  de  l'objectif  à 

ceJ/ede  l'oculaire,  et  par  conséquent  la  grandeur  apparente  de  la 
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surface  de  l'objet  est  augmentée  dans  un  rapport  égal  au  carré  du 
précédent. 

3°  Enfin  la  clarté  apparente  de  la  surface  de  l'objet  dépend  à 
la  fois  du  grossissement  delà  lunette  et  de  la  grandeur  de  son  ob- 
jectif; de  telle  sorte  que,  à  égalité  de  grossissement,  cette  clarté 
est  d'autant  plus  grande  que  l'objectif  est  lui-même  plus  grand  ; 
et  que,  pour  un  môme  objectif,  elle  est  d'autant  plus  faible  que 
le  grossissement  est  plus  considérable. 

11  est  boa  de  remarquer  en  outre  que  les  lunettes  disposées 
comme,'  nous  l'avons  indiqué  renversent  les  objets  ;  c'est-à-dire 
qu'elles  font  voiren  bas  la  partie  de  l'objet  observé  qui  est  en  haut, 
à  gauche  ce  qui  est  à  droite,  et  vice  versa.  Ce  renversement  des 
objets  n'a  pas  d'importance  dans  les  observations  astronomiques  ; 
il  suffit  qu'on  en  soit  prévenu  pour  qu'il  n'en  résulte  aucun  in- 
convénient. 

§  26.  L'emploi  des  lentilles  isolées,  soit  comme  loupes,  soit 
comme  besicles,  doit  remonter  à  une  époque  très-reculée;  le  gros- 
sissement des  objets,  vus  à  travers  un  vase  rond  de  verre  rempli 
d'eau,  a  dû  conduire  à  leur  découverte,  peu  de  temps  après  l'in- 
vention du  verre.  Mais  il  n'en  est  pas  de  même  des  lunettes,  dont 
la  découverte  est  beaucoup  plus  récente.  Elles  furent  inventées, 
dit-on,  par  un  opticien  de  Middelbourg  dans  la  boutique  duquel 
des  enfants,  en  jouant,  avaient  formé  la  combinaison  de  verres 
lenticulaires  qui  constitue  ces  merveilleux  instruments. 

Galilée,  ayant  entendu  parler  de  cette  invention  (en  1609),  con- 
struisit lui-môme  des  lunettes  et  s'en  servit  pour  observer  les  astres. 
La  disposition  qu'il  adopta  n'est  pas  tout  à  fait  la  môme  que  celle 
dont  nous  avons  parlé  précédemment,  et  qui  n'a  été  employée  que 
plus  tard  :  elle  en  diffère  par  l'oculaire,  qui  est  formé  d'une  lentille 
divergente  au  lieu  d'une  lentille  convergente.  11  n'est  pluspossible 
de  considérer  un  pareil  oculaire  comme  une  loupe,  au  moyen  de 
laquelle  on  observe  l'image  produite  par  l'objectif  ;  mais  on  recon- 


Fig.  54. 


nait  aisément  qu'il  conduit  au  môme  résultat.  Soit  ab,  fig.  52, 
l'image  de  l'objet  AB,  produite  par  robjectiîL,,Yoc\\\a\tfc\J  wfc^fc 
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place  plus  au  delà  de  celle  image,  mais  entre  elle  et  l'objectif,  de 
manière  à  recevoir  les  rayons  lumineux,  avant  qu'ils  aient  formé 
celle  image.  Les  rayons  émanés  du  point  A,  et  rendus  convergents 
parla  lentille  L,  iraient  concourir  au  point  a,  si  la  lentille  ï/n'exis- 
tait  pas  :  la  présence  delà  seconde  lentille  fait  queces  rayons,  de 
convcrgentsqu'ilsétaient,deviennent  divergents,  etsemblent  ainsi 
venir  d'un  pointa'.  En  plaçant  convenablement  l'oculaire  L',  on 
peut  faire  en  sortequel'imagea'6',  d'où  semblent  venir  lesrayons 
qui  entrent  dans  l'œil,  se  trouve  à  la  distance  de  la  vue  distincte  : 
en  sorte  que,  en  définitive,  lerésultat  est  absolument  le  môme  que 
si  les  rayons  allaient  réellement  former  l'image  ab>  pour  être 
ensuite  soumis  à  l'action  d'une  loupe  destinée  à  grossir  cette 
image.  La  lunette  de  Galilée  présente  deux  avantagessur  celle  dont 
nous  avons  parlé  d'abord  :  premièrement  elle  ne  renverse  pas  les 
objets,  comme  on  le  reconnaît  sans  peine,  ftg.  52  ;  en  second  lieu, 
avec  un  même  objectif,  elle  a  moins  de  longueur  que  la  lunette 
ordinaire,  en  raison  de  la  position  que  l'oculaire  doit  avoir  par 
rapport  à  l'image  produite  par  cet  objectif.  Ces  deux  avantages, 
qui  n'ont  pas  une  grande  importance  pour  les  observations  astro- 
nomiques, ont  fait  conserver  la  disposition  adoptée  par  Galilée, dans 
la  construction  des  lorgnettes  de  spectacle,  dont  le  but  principal 
est  d'augmenter  considérablement  la  clarté  apparente  des  objets, 
tout  en  les  faisant  voir  avec  beaucoup  de  netteté.  Le  grossisse- 
ment, dans  ces  lorgnettes,  s'élève  rarement  au  delà  de  3. 

Le  plus  fort  grossissement  des  lunettes  dont  Galilée  s'est  servi 
dans  ses  observations  astronomiques  est  de  32.  Quelque  temps 
après,  Huyghens  et  Cassini  poussèrent  ce  grossissement  jusqu'à 
100;  pour  cela,  ils  donnèrent  à  leurs  lunettes  une  longueur  de 
plus  de  8  mètres. 

Plus  tard,  vers  1 664,  Auzout  construisit  un  objectif  qui  permet- 
tait d'obtenir  un  grossissement  de  600;  mais  sa  distance  focale 
était  de  98  mètres,  et  il  aurait  été  bien  difficile  d'établir  et  de  ma- 
nœuvrer une  lunette  d'une  si  grande  longueur:  aussi  Auzout 
supprima-t-il  le  tuyau,  qui,  comme  nous  l'avons  dit  (§  24),  n'est 
pas  absolument  indispensable.  Une  immense  tour  de  bois  avait  été 
construite  peu  de  temps  auparavant  pour  recevoir  à  son  sommet 
les  eaux  élevées  par  la  machine  deMarly,  et  destinées  à  alimenter 
les  réservoirs  du  château  de  ce  nom  ;  cette  tour  étant  devenue 
inutile,  lorsqu'on  eut  achevé  l'aqueduc  qui  existe  encore  aujour- 
d'hui, on  la  transporta  dans  les  jardins  de  l'Observatoire  de 
Paris;  et  c'est  sur  sa  partie  supérieure  qu' Auzout  installa  son  ob- 
Ject/f,  en  le  disposant  de  manière  que  son  axe  de  figure  pût  être 
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dirigé  vers  la  région  du  ciel  que  l'on  voulait  examiner.  Quant  à 
l'oculaire  de  cette  immense  lunette,  il  était  tenu  à  la  main  par 
l'observateur,  qui  devait  nécessairement  se  placer  près  du  lieu 
où  se  formait  l'image  de  l'astre  soumis  à  ses  observations.  On 
comprendra  sans  peine  tout  ce  qu'il  y  avait  de  gênant  dans  cette 
disposition,  qui  obligeait  l'observateur  à  changer  de  place  à 
mesure  que  l'astre  se  déplaçait  dans  le  ciel,  et  à  se  mettre  ainsi, 
tantôt  au  niveau  du  sol,  tantôt  à  une  hauteur  plus  ou  moins 
grande,  suivant  que  cet  astre  s'élevait  plus  ou  moins  au-dessus 
de  l'horizon.  D'ailleurs,  l'objectif  et  l'oculaire  n'étant  pas  liés 
l'un  à  l'autre,  comme  dans  les  lunettes  ordinaires,  il  en  résultait 
qu'ils  n'étaient  presque  jamais  orientés  l'un  comme  l'autre,  et 
que  par  suite  les  images  observées  manquaient  de  netteté. 

On  se  demande  naturellement  pourquoi  l'on  augmentait  ainsi 
outre  mesure  la  distance  focale  de  l'objectif,  et  par  conséquent  la 
longueur  de  la  lunette,  pour  atteindre  de  forts  grossissements. 
Nous  ayons  vu  que  le  grossissement  d'une  lunette  est  mesuré  par 
le  rapport  de  la  distance  focale  de  l'objectif  à  celle  de  l'oculaire 
(§25);  il  semble  donc  qu'en  diminuant  suffisamment  la  seconde  de 
ces  deux  distances  focales,  sans  modifier  la  première,  on  puisse 
obtenir  un  grossissement  aussi  grand  qu'on  voudra.  Mais  il  existe 
une  circonstance  dont  nous  n'avons  pas  parlé  jusqu'à  présent,  et 
qui  s'oppose  à  ce  que  le  grossissement  soit  augmenté  par  la  seule 
diminution  de  la  distance  focale  de  l'oculaire.  Pour  que  la  clarté 
des  images  fournies  par  une  lunette  ne  soit  pas  trop  affaiblie,  il  est 
iudispensable  d'agrandir  l'objectif  à  mesure  qu'on  augmente  le 
grossissement.  Si  cet  agrandissement  de  l'objectif  s'effectuait  sans 
changer  sa  distance  focale,  et  par  conséquent  sans  changer  les 
rayons  des  surfaces  sphériques  qui  forment  ses  deux  faces,  cha- 
cune de  ces  deux  faces  deviendrait  une  fraction  plus  grande  de  la 
sphère  entière  à  laque!  le  elle  appartient.  Or,  on  sait  que  les  lentilles 
décomposent  la  lumière,  et  fournissent  des  images  dont  les  bords 
sont  irisés;  on  sait  de  plus  que  ces  irisations  ont  d'autant  plus 
d'importance  relativement  aux  dimensions  de  l'image  qu'elles  ac- 
compagnent, que  les  faces  des  lentilles  qui  les  ont  produites  sont 
elles-mêmes  plus  grandes  par  rapport  aux  surfaces  totales  des 
sphères  dont  elles  font  partie.  On  voit  donc  que,  si  Ton  augmente 
le  grossissement  d'une  lunette  en  diminuant  seulement  la  distance 
focale  de  l'oculaire,  ce  qui  oblige  à  agrandir  l'objectif,  tout  en  lui 
conservant  une  môme  distance  focale,  on  produit  des  images  dans 
lesquelles  les  irisations  acquièrent  une  plus  grande  importance 
relative  ;  la  confusion  qui  en  résulte  dans  les  dêÀaWfcto  c^ycca$£% 
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fait  ainsi  disparaître  les  avantages  qui  pourraient  résulter  de  l'ac- 
croissement du  grossissement.  Si,  au  contraire,  on  augmente  le 
grossissement  en  donnant  une  plus  grande  distance  focale  à  l'ob- 
jectif, on  peut  augmenter  les  dimensions  transversales  de  cette 
lentille,  sans  que  pour  cela  ses  faces  cessent  d'être  de  très-petites 
fractions  des  sphères  auxquelles  elles  appartiennent;  et  par  con- 
séquent on  obtient  des  images  plus  grandes,  sans  accroître  l'im- 
portance relative  des  irisations. 

On  n'aurait  pas  pu  espérer  pousser  le  grossissement  au  delà  de 
celui  de  600  qu'avait  obtenu  Auzout,  dans  la  lunette  colossale  dont 
nous  avons  parlé,  si  un  physicien  anglais,  Dollond,  n'avait  trouvé 
le  moyen  de  construire  des  objectifs  achromatiques,  c'est-à-dire 
qui  dévient  les  rayons  de  lumière  sans  les  décomposer.  Cette  im- 
portante découverte,  qui  date  de  1758,  a  permis  non-seulement 
de  construire  des  lunettes  d'une  plus  grande  puissance,  sans  rien 
perdre  du  côté  de  la  netteté  des  images,  mais  encore  de  réduire 
considérablement  leurs  dimensions,  ce  qui  les  rend  d'un  usage 
beaucoup  plus  commode.  Un  objectif  achromatique  est  formé  parla 
juxtaposition  de  deux  lentilles,  fig.  53,  dont  l'une  est  convergente 
et  l'autre  divergente.  Ces  deux  lentilles  ne  sont  pas  faites 
de  la  même  espèce  de  verre  :  la  première  est  de  verre 
vert,  nommé  par  les  Anglais  crovm-glass;  la  seconde  est 
de  verre  blanc,  nommé  flint-glass.  Lorsqu'un  faisceau  de 
rayonslumineux,émanésd'unpointextérieur,vient  tom- 
ber sur  un  pareil  objectif,  il  est  soumis  successivement 
àl'actiondecesdeux  lentilles;  la  première  le  rend  con- 
vergent, et  décompose  en  même  temps  la  lumière  dont  il 
est  formé  ;  la  seconde,  agissant  en  sens  contraire,  détruit 
la  décomposition  quia  eu  lieu,  et  diminue  la  convergence 
du  faisceau,  sans  cependant  la  faire  disparaître  complé- 
Fig.  53.     tement.  En  sorle  que  la  réunion  de  ces  deux  lentilles 
fournitunobjeetifquipioduiten  définitive  le  même  effet 
qu'une  lentille  convergente  qui  ne  décomposerait  pas  la  lumière. 
Depuis  l'emploi  dos  objectifs  achromatiques,  on  a  pu  pousser. le 
grossissement  des  lunettes  au  delà  de  la  limite  qu'Auzout  avait  eu 
tant  de  peine  à  atteindre,  tout  en  leur  conservant  des  dimensions 
qui  permettent  de  les  manœuvrer  facilement.  Mais,  ainsi  que  nous 
l'avons  vu,  il  est  nécessaire  d'agrandir  l'objectif,  en  même  temps 
qu'on  augmente  le  grossissement,  afin  de  conserver  une  clarté  suf- 
fisante aux  images  ;  la  di  fficulié  qu'on  éprouve  à  obtenir  degrandes 
masses  de  verre  assez  homogènes  pour  servir  à  la  construction  des 
objectifs,  fait  qu  'on  est  encore  limité  dans  l'accroissement  du  gros- 
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sissement;  on  ne  peut  guère,  jusqu'à  présent,  aller  au  delà  d'un 
grossissement  de  3000.  Le  plus  grand  objectif  que  Ton  ait  encore 
construit  a  38  centimètres  de  diamètre;  il  sort  des  ateliers  de 
M.  Lerebours. 

Les  fortes  lunettes  sont  habituellement  munies  de  plusieurs  ocu- 
laires de  rechange,  dont  on  se  sert  alternativement,  suivant  qu'on 
veut  grossir  plus  ou  moins  l'image  produite  par  l'objectif.  Quand 
on  observe  un  astre  très-lumineux,  on  emploie  un  oculaire  qui 
donne  un  fort  grossissement, «t  l'on  n'a  pas  à  craindre  que  la  clarté 
de  l'image  soit  trop  faible.  Si,  au  contraire,  on  observe  un  astre 
dont  la  lumière  ait  peu  d'intensité,  on  se  sert  d'un  oculaire  qui 
donne  un  grossissement  moindre. 

Nous  avons  supposé  jusqu'à  présent  que  l'oculaire  d'une  lunette 
était  formé  d'une  simple  lentille  faisant  fonction  de  loupe.  En  réa- 
lité, l'oculaire  est  formé  de  plusieurs  lentilles,  disposées  de  ma- 
nière à  obtenir  certains  avantages  qu'une  lentille  unique  ne  peut 
pas  donner.  C'est  ainsi,  par  exemple,  qu'on  parvient  à  agrandir  le 
champ  de  la  lunette,  c'est-à-dire  la  portion  de  l'espace  d'où  l'on 
peut  recevoir  en  même  temps  des  rayons  lumineux,  pour  chaque 
position  donnée  à  cet  instrument.  En  faisant  une  certaine  combi- 
naison de  lentilles,  on  parvient  à  construire  des  oculaires  qui  re- 
dressent les  images;  les  lunettes  munies  de  ce  genre  d'oculaire  se 
nomment  lunettes  terrestres,  parce  que  ce  n'est  que  dans  l'obser- 
vation d'objels  terrestres  que  le  redressement  des  images  peut 
avoir  de  l'importance.  Dans  les  lunettes  astronomiques,  il  est  bon 
que  le  champ  ne  soit  pas  trop  restreint  ;  mais  on  ne  doit  pas  cher- 
cher à  obtenir  le  redressement  des  images  par  l'addition  de  quel  - 
ques  lentilles,  dont  la  présence  entraîne  toujours  la  perte  d'une 
portion  de  la  lumière  qui  vient  de  l'astre  observé. 

§  27.  Pour  terminer  ce  qui  se  rapporte  aux  lunettes,  nous  indi- 
querons la  disposition  des  pieds  sur  lesquels  on  les  place  ordinaire- 
ment, et  qui  permettent  de  les  diriger  avec  la  plus  grande  facilité 
vers  telle  région  du  ciel  que  l'on  veut.  La  fig.  54  représente  un  de 
ces  pieds.  11  se  compose  d'un  bâti  solide  AA  s'appuyant  sur  le  sol 
au  moyen  de  trois  roulettes  B,  B,  et  de  deux  cadres  mobiles  C,  D, 
dont  le  premier  doit  supporter  directement  la  lu  netle  E  sur  sa  face 
supérieure.  Le  cadre  C  est  relié  au  bâti  AA  par  une  sorte  de  char- 
nière rmw,  autour  de  laquelle  il  peut  tourner,  de  manière  à  s'in- 
cliner plus  ou  moins  sur  l'horizon.  Le  second  cadre  D  est  réuni  de 
même  au  précédent  par  une  charnière  nn,  qui  permet  de  faire 
varier  à  volonté  l'angle  compris  entre  ces  deux  cadres.  Le  côté  infé- 
rieur oo  du  cadre  D  peut  glisser  le  long  de  la  face  uttWwta,  pp  to\ 
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bâti  AA  ;  et  ce  mouvement  détermine  l'élévation  ou  l'abaissement 


de  )'exlrémiii  nn  du  cadre  C,  qui  tourne  alors  autour  de  la  char- 
'•rèrûmm.  Deux  chaînes  sans  fin  q,  <\  sont  disposées  de  chaque  côlé 
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du  bâti  AA,  et  sont  attachées  chacune  à  une  des  extrémités  du 
côté  inférieur  oo  du  cadre  D.  Un  axe  r,  terminé  par  deux  mani- 
velles *,  s,  porte  un  pignon  qui  engrène  avec  une  roue  montée 
sur  an  second  axe  f;  ce  second  axe  est  muni  à  ses  doux  extrémités 
de  deux  pignons  dont  les  dents  s'engagent  dans  les  anneaux  des 
deux  chaînes  sans  fin  q,  q.  En  agissant  sur  Tune  des  manivelles  s,  *, 
on  Tait  tourner  les  axes  r,  /  ;  le  second  axe  fait  marcher  les  chaînes 
q,  q  dans  le  sens  de  leur  longueur;  le  côté  00  du  cadre  D  glisse  sur 
le  plan  incliné/)/),  et  ce  cadre  se  relève  plus  ou  moins.  La  lunette  Ë 
est  installée  dans  une  pièce  creuse  uu,  qui  n'est  attachée  au  ca- 
dre C,  que  par  un  boulon  situé  vers  l'extrémité  nn  de  ce  cadre,  et 
qui  peut  facilement  tourner  autour  de  ce  boulon  ;  cette  pièce  uu 
porte,  à  son  autre  extrémité,  un  bouton  v,  muni  d'un  pignon  qui 
engrène  avec  le  bord  denté  du  cadre  C  :  en  sorte  que,  en  faisant 
tourner  le  bouton  v  sur  lui-même,  on  fait  mouvoir  la  pièce  uu  et 
la  lunette  sur  la  face  supérieure  du  cadre  C,  autour  du  boulon 
qui  se  trouve  vers  l'extrémité  nn  de  ce  cadre.  L'observateur,  tout 
en  ayant  l'œil  à  l'oculaire  de  la  lunette,  peut  donc  très-facilement 
changer  la  direction  de  cet  instrument,  en  manœuvrant  l'une  des 
manivelles  s  d'une  main,  et  le  bouton  v  de  l'autre  main  :  la  mani- 
velle fait  élever  ou  abaisser  le  plan  du  cadre  C,  et  le  bouton  v 
permet  de  faire  varier  la  direction  de  la  lunette  sur  ce  plan. 

Le  pied  tout  entier,  dont  nous  venons  d'indiquer  la  disposition, 
doit  naturellement  être  placé  d'abord  de  manière  que  lalunette  soit 
a  peu  près  dirigée  vers  le  point  du  ciel  où  l'on  veut  faire  des  obser- 
vations. A  cet  effet,  on  se  sert  des  roulettes  B,  B,  au  moyen  des- 
quelles on  peut  le  déplacer  comme  on  veut.  Mais  lorsqu'il  a  été 
ainsi  amené  dans  une  position  convenable,  il  est  important  qu'il 
ne  conserve  plus  la  mobilité  que  lui  donnent  les  roulettes  B,  B,  a  fi  n 
que  la  lunette  soit  bien  fixée  dans  chacune  des  directions  qu'on  lui 
donne  à  l'aide  des  manivelles  s  et  du  bouton  v.  C'est  pour  cela  que 
les  roulettes  B,  B  ne  sont  pas  directement  adaptées  au  bâti  AA, 
un  leviers,  que  l'on  peut  élever  ou  abaisser,  en  le  saisissant  par  la 
poignée  qui  le  termine,  fait  monter  ou  descendre  les  roulettes  par 
rapport  au  bâti.  Lorsqu'on  les  a  fait  monter  ainsi,  elles  ne  tou- 
chent plus  le  sol;  le  bâti  s'appuie  alors  par  les  trois  pieds  B',  B', 
qui  sont  dans  leur  voisinage;  et  le  tout  acquiert  une  stabilité 
beaucoup  plus  grande. 

Une  petite  lunette  z  est  ordinairement  adaptée  au  tuyau  de  la 
lunette  K  qui  doit  servir  aux  observations.  Cette  petite  lunette 
porte  le  nom  de  chercheur.  Elle  est  destinée  à  faciliter  l'opération 
qui  consiste  à  diriger  )a  lunette  E  vers  l'astre  qu'où  ncvjlV.  çtowcN^x 
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Le  champ  de  cette  petite  lunette  est  beaucoup  plus  grand  que  celui 
de  la  grande;  en  sorte  que,  en  mettant  l'œil  à  son  oculaire,  on 
aperçoit  le  ciel  dans  une  étendue  bien  plus  considérable,  et  Ton 
peut  découvrir  l'astre  que  l'on  cherche,  lors  môme  qu'on  est  encore 
un  peu  loin  d'avoir  dirigé  la  lunelte  exactement  vers  cet  astre. 
On  voit  alors  comment  on  doit  déplacer  la  lunette  pour  lui  donner 
la  direction  convenable. 

§  28.  Télescope».  —  La  réflexion  de  la  lumière  sur  des  miroirs 
sphériques  donne  lieu  à  la  production  d'images,  tout  aussi  bien 
que  son  passage  à  travers  des  verres  lenticulaires.  Si  un  objet  AB, 
fig,.  55,  est  placé  en  avant  d'un. miroir  concave  M,  les  rayons  lumi- 
neux, émanés  des  différents  points  de  cet  objet,  qui  tombent  sur  la 
surface  du  miroir,  y  sont  réfléchis  dans  différentes  directions.  Les 
rayons  partisdu  point  A  ont,  après  leur  réflexion,  des  directionsqui 
passent  très-sensiblement  par  un  môme  point  a;  ceux  qui  partent 
du  point  B  vont  également  passer  par  un  point  b;  et  il  en  est  de 
même  des  rayons  qui  viennent  de  tous  les  autres  points  de  l'objet 
AB:  il  se  forme  donc  en  ab  une  image  de  cet  objet.  On  conçoit 


Fig.  55 


d'aprôscelaqu'unmiroirsphériqueconcavepuisse remplacer  l'ob- 
jectif des  lunettes.  En  combinant  un  miroir  de  ce  genre  avec  un 
oculaire  destiné  à  observer  l'image  qu'il  produit,  on  forme  un  in- 
strument qui  peut  remplir  le  môme  objet  qu'une  lunette  et  auquel 
on  donne  spécialement  le  nom  de  télescope. 

Mais  il  se  présente  ici  une  difficulté  qui  tient  à  la  place  qu'oc- 
cupe l'image  ab,  entre  l'objet  observé  AB  et  le  miroir  sur  lequel 
les  rayons  lumineux  viennent  se  réfléchir.  L'observaleur  ne  peut 
plus  se  placer  avec  un  oculaire  de  manière  à  recevoir  directement 
ces  rayons  après  leur  passage  par  l'image  ab  ;  car  il  s'interposerait 
ainsi  entre  J'objet  AB  et  le  miroir,  et  empocherait  par  con>équent 
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Les  rayons  d'arriver  au  miroir.  Voici  quelles  sont  les  principales 
dispositions  imaginées  pour  y  obvier. 

Grégory,  inventeur  du  télescope,  en  166 1,  emploie  un  second 
miroir  concave  N,  fig.  56,  de  petites  dimensions  transversales, 
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Fig.  56. 

destiné  à  recevoir  les  rayons  lumineux  après  leur  passage  par 
l'image  ab,  et  à  les  renvoyer  à  travers  une  ouverture  pratiquée 
au  milieu  du  miroir  M,  de  manière  à  leur  faire  produire  une  autre 
image  a'b'  :  un  oculaire  Opiacé  en  arrière  de  cette  seconde  image 
sert  à  la  grossir  et  à  en  observer  les  détails.  Au  moyen  de  cette 
disposition,  le  télescope  s'emploie  absolument  de  la  môme  manière 
qu'une  lunette;  l'œil  qui  y  est  appliqué  regarde  dans  la  direction 
de  l'objet  observé.  De  plu?,  il  est  aisé  de  voir  que  l'image  de  cet 
objet  n'est  pas  renversée,  comme  elle  l'eût  été  sans  la  présence 
du  second  miroir  N. 

Newton,  qui  n'avait  pas  connaissance  du  télescope  de  Grégory, 
imagina  également,  en  1666,  un  moyen  d'observer  l'image  pro- 
duite par  un  miroir  concave.  Il  disposa,  à  cet  effet,  un  miroir  plan 
N,  fig.  57,  incliné  de  45°  sur  l'axe  du  miroir  M,  de  manière  à 
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Fig.  57. 

réfléchir  latéralement  les  rayons  lumineux  qui  partent  de  ce  mi- 
roir. Ces  rayons,  qui  sans  cela  auraient  formé  l'image  ab  viennent 
produire  une  image  a'b'  que  l'on  peut  observer  au  moyen  d'un 
oculaire  0  adapté  au  tuyau  de  la  lunette.  Le  télescope  de  Newton 
est  moins  commode  que  celui  de  Grégory,  parce  que,  pour  s'en 
servir,  il  faut  regarder  dansune  direction  perpendiculaire  à  celle 
de  l'objet  que  l'on  observe. 
Herschell,  qui  a  tiré  un  si  grand  parti  du  télescopa.  &&to^Vfe\H?& 
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disposition  différente  des  deux  précédentes,  pour  les  télescopes  de 
grandes  dimensions.  La  réflexion  de  la  lumière  sur  une  surface 
métallique  polie  ne  peut  pas  se  faire  sans  qu'il  y  ait  perte  d'une 
portion  très-notable  de  cette  lumière  ;  il  était  donc  à  désirer,  pour 
ne  pas  trop  diminuer  la  clarté  des  images,  qu'on  pût  se  passer  du 
second  miroir  employé  par  Newton  et  Grégory.  C'est  ce  que  fit 
Herschell,  en  inclinant  un  peu  le  miroir  courbe  par  rapport  au 
tuyau  qui  y  était  adapté.  Par  ce  moyen,  l'image  d'un  objet  placé 
dans  la  direction  du  tuyau  se  trouvait  rejetée  un  peu  de  côté, 
comme  on  le  voit  sur  la  fig.  58  ;  et  il  pouvait  l'observer  à  l'aide 
d'un  oculaire,  en  se  plaçant  de  manière  à  tourner  le  dos  à  l'objet.  Il 
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Fig.  58. 


est  bien  clair  que  la  tête  de  l'observateur  vient  ainsi  masquer  une 
portion  de  l'ouverture  du  tuyau,  et  arrêter  par  conséquent  une 
partie  delà  lumière  qui,  sans  cela,  pourrait  tomber  sur  la  surface 
du  miroir  courbe  ;  aussi  cette  disposition  n'esl-elle  avantageuse 
que  pour  les  télescopes  à  large  ouverture,  dans  lesquels  la  perte 
de  lumière  ainsi  produite  est  inférieure  à  celle  que  produirait 
une  seconde  réflexion,  comme  dans  les  télescopes  de  Grégory  et 
de  Newton. 

Le  plus  grand  télescope  dont  Herschell  se  soit  servi  était  formé 
d'un  miroir  de  fm,47  de  diamètre.  La  distance  f<  cale  de  ce  miroir 
était  de  l2m  ;  le  tuyau  avait  par  conséquent  aussi  cette  longueur, 
pour  que  l'observateur  pût  regarder  l'image  en  se  plaçant  à  son 
extrémité  et  se  servant  d'un  oculaire  tenu  à  la  main.  La  grandeur 
de  l'ouverture  de  cet  instrument  a  permis  à  Herschell  de  pousser  le 
grossissement  jusqu'à  6000.  On  comprend  sans  peine  qu'un  téles- 
cope d'aussi  grandes  dimensions,  dont  le  seul  miroir  pesait  plus  de 
1  000  kilogrammes,  devait  ôlre  très-difficile  à  manier.  Aussi  Her- 
schell fut-il  obligéjd'établir  un  immense  appareil  de  mâts,  de  pou- 
lies et  de  cordages,  pour  pouvoir  donner  à  son  télescope  l'inclinai- 
son convenable  pour  chaque  observation.  Cette  construction, 
fig.  59,  était  en  outre  montée  toute  entière  sur  des  roulettes  au 
moyens  desquelles  il  pouvait  l'orienter  comme  il  voulait,  en  la 
Faisant  mouvoir  tout  d'une  pièce  à  l'aide  d'uu  treuil.  Une  sorte 


de  balcon  suspendu  a  l'extrémité  du  tuyau  élail  destiné  à  rece- 
voir ]  'observa  leur. 


II  résulte  des  expériences  d' H  erscbell  que,  sur  tOOOrayonslumi- 
neuï  qui  tombaient  sur  les  miroirs  de  ses  télescopes,  il  n'y  en 
aval tque 673  qui  fussent  réfléchis;  tandis  que  si  ces  i 000 rayons 
tombaient  sur  une  lame  de  verre  à  faces  parallèles  et  de  l'épais- 
seur des  oculaires  d'un  for!  grossissement,  il  en  passait  948  à  tra- 
vers cette  lame.  Dans  le  premier  cas,  la  perte  était  de  327  rayons 
et  dans  le  second  seulement  de  52.  On  comprend,  d'après  cela, 
que,  pour  atteindre  un  même  grossissement  avec  un  télescope 
qu'avec  une  lunette,  il  est  indispensable  de  donner  au  miroir  du 
lélescopc  des  dimensions  teaucoup  plus  grandes  que  ceWes.  4e 
l'objectif  de  la  lunette. 
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La  substitution  toute  récente  des  miroirs  en  verre  argenté  aux 
miroirs  métalliques,  jointe  à  l'emploi  des  ingénieux  procédés 
par  lesquels  M.  Foucault  parvient  à  rectifier  les  surfaces  de  ces 
miroirs,  paraît  devoir  ôlre  la  source  de  notables  perfectionne- 
ments apportés  aux  télescopes. 

INSTRUMENTS*  QUI   SERVENT   A    LA   MESURE   DES  ANGLES. 

§  29.  Pour  mesurer  un  angle,  on  imagine  une  circonférence  de 
cercle  décrite  dans  son  plan,  et  de  son  sommet  comme  centre;  la 
longueurde  l'arc  de  cercle  comprisentre  les  deux  côtés  de  l'angle, 
évaluée  au  moyen  d'un  arc  particulier  pris  pour  unité,  sert  de  me- 
sure àl'angle  proposé.  On  adopte  généralement  pour  unité  d'arc  la 
trois-cent-soixantièmepartiedelacirconférenceentière;cetteunité 
se  nomme  degré,  et  l'angle  qui  lui  correspond  au  centre  de  la  cir- 
conférence est  l'angle  d'un  degré.  Lorsqu'on  cherche  à  déterminer 
la  longueur  d'un  arc  de  cercle  au  moyen  de  l'unité  que  nous  ver 
nons  d'indiquer, il  arrive  rarement  qu'on  trouve  un  nombre  exact 
de  degrés  ;  il  reste  habituellement  un  arc  pins  petit  qu'un  degré, 
qu'on  a  besoin  d'évaluer  en  fractions  de  degré.  Pour  cela,  on  di- 
vise le  degré  en  soixante  parties  égales  dont  chacune  est  une  mi- 
nute; la  minute  se  subdivise  de  môme  en  soixante  parties  égales 
dont  chacune  est  une  seconde  ;  enfin  les  arcs  plus  petils  qu'une  se- 
conde s'évaluent  en  fractions  décimales  de  la  seconde.  On  emploi  e 
les  signes0,  ',  ",  pour  désigner  les  degrés,  minutes  et  secondes  : 
c'est  ainsi  que  la  valeur  d'un  arc  de  15  degrés  28  minutes  34  se- 
condes et  78  centièmes  de  seconde  s'écrit  15°  28'  3t",78. 

Il  est  important  qu'on  se  fasse  une  idée  un  peu  nette  de  la  gran- 
deur d'un  angle  d'un  degré,  et  de  ses  subdivisions.  L'angle  d'un 
degré  est  représenté  ici  fig.  60.  Les  angles  d'une  minute  et  d'une 


Fig.  60. 

seconde  sont  trop  petits  pour  que  nous  puissions  les  représenter 
de  même.  Nous  y  suppléerons  en  disant  que,  pour  qu'une  ligne 
ayant  \  décimètre  de  longueur  soit  vue  sous  un  angle  d'une  mi- 
nute, il  faut  qu'elle  se  trouve  à  environ  343  mètres  de  l'observa- 
teur ;  et  que,  pour  que  cette  même  ligne  soit  vue  sous  un  angle 
d'une  seconde,  il  faut  qu'elle  soit  éloignée  de  l'observateur  de 
plus  de  20  kilomètres. 
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Dansla  mesure  desangles  avec  les  instruments  que  l'on  possède 
actuellement,  les  astronomes  peuvent  rarement  répondre  de  com- 
mettre une  erreur  moindre  qu'une  seconde.  Ce  n'est  que  dans  la 
mesure  de  trèspetitsangles  que  l'exactitude  peut  ôlre  poussée  plus 
loin  :  alors,  par  l'emploi  de  moyens  spéciaux,  dont  nous  parlerons 
plus  tard,  les  angles  peuvent  être  évaluas  à  moins  d'un  dixième 
de  seconde  près. 

Pour  mesurer  l'angle  formé  parles  rayons  visuels  qui  aboutis- 
sent à  deux  points,  on  a  deux  opérations  à  faire.  La  première 
consiste  à  faire  coïncider  deux  rayons  d'un  cercle  gradué  avec  les 
deux  côtés  de  l'angle,  ce  qui  s'effectue  en  visant  successivement 
dans  la  direction  de  chacun  de  ces  côtés.  La  seconde  a  pour  objet 
d'évaluer  le  nombre  de  degrés,  minutes  et  secondes  contenus 
dans  l'arc  de  cercle  compris  entre  ces  deux  rayons.  Nous  allons 
donc  nous  occuper  d'étudier:  \°  les  moyens  de  visée;  2°laiecture 
de  l'angle. 

§30.  Moyen»  de  visée.  —  Les  premiers  moyens  de  visée  dont 
on  s'est  servi  dans  les  observations  astronomiques  consistent  dans 
l'emploi  des  alidades  à  pinnules.  Letfig.  61  et  62  représentent  deux 


Fig.  61. 

de  ces  alidades.  Ce  sont  des  règles  munies  à  leurs  extrémilés  d'ap- 
pendices, ou  pinnules,  destinés  à  faire  voir  si  leur  direction  est 
bien  celle  de  la  ligne  droite  aboutissant  à  l'objet  que  l'on  vise. 
A  cet  effet,  on  place  sou  œil  près  de  la  fente  d'une  des  pinnules, 
fiy.Gi,  et  l'on  dirige  l'alidade  de  manière  que  l'objet  visé  puisse 
être  >u  à  travers  la  fente  de  l'autre  pinnule. 

Pour  que  la  direction  ainsi  donnée  à  l'alidade  ne  comporte  pas 
trop  d'incertitude,  il  est  nécessaire  de  faire  les  fentes  des  pinnules 
extrêmement  étroites  ;carsans  cela  on  pourrait  déplacer  l'alida  de 
d'une  quantité  notable,  sans  que  l'objet  visé  cessât  d'être  aperçu  à 
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travers  les  fentes  des  deux  pinnules.  Mais  le  peu  de\wrçcxw  <ta\w 
fente  qui  traverse  la  pinnule  la  plus  éloignée  (le  V  aA\  W\V  ^vv  qw 
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'est  pas  bien 
îr  précisé- 
ment le  point  de  cet 
objet  que  l'on  doit  vi- 
ser; c'est  pour  cela 
qu'on  remplace  la  se- 
conde pinnule  par  une 
simple  lige  très-déliée, 
fig.  62.  En  plaçant  son 
œil  près  de  la  Tente  de 
la  pinnule  A,  on  dirige 
l'alidade  de  manière 
que  la  petite  tige  B  sem- 
ble se  projeter  sur  le 
point  que  l'on  veut  viser. 
11  est  bien  clair  que  celle 
tige  pourra  être  ren- 
due aussi  mince  qu'on 
voudra,  sans  nuire  à  la 
facilité  de  l'opération,  et 
que,  au  contraire,  plus 
e  1 1  e  sera  déliée,  mieux  ou 
verra  l'objet  vers  lequel 
sedirïgele  rayon  visuel. 
On  voit,  sur  la  fig.  63,  de  quelle  manière  une  alidade  à  pinnules 
s'adapte  à  un  cercle  gradué  destiné  à  la  mesure  des  angles.  L'ali- 
dade mobile  autour  du  centre  du  cercle,  dont  un  quart  seulement 
a  été  conservé  ici, peut  être  dirigée  successivement  suivant  divers 
rayons  de  ce  cercle.  Lorsqu'on  a  visé  un  point  au  moyen  de  l'ali- 
dade, elle  indique  sur  lelimbe gradué  l'extrémité  de  l'arc  de  cercle 
qui  se  termine  au  rayon  visuel  dirigé  du  centre  du  cercle  vers  ce 
point.  Ce  moyen  de  visée  appliqué  au  cercle  a  été  en  usage  pour  les 
observations  astronomiques  jusque  vers  la  fin  du  dix- septième  siè- 
cle. L'instrument  représenté  par  la  fig.  6:1  est  un  de  ceuxdonl  se  ser- 
vit le  célèbre  astronome  Tycho-Brahé  dans  son  observatoire  d'Ura- 
nibourgfbâti  dans  111e  d'Huène,  à  l'entrée  de  la  mer  Baltique).    . 

On  emploie  encore  maintenant  des  cercles  divisés  munis  d'ali- 
dades à  pinnules,  auxquels  on  donne  le  nom  de  graphomètres, 
(ig.  61.  Mais  ces  instruments  ne  servent  que  dans  tes  opérations 
d'arpenlage,  pour  lesquelles  la  mesure  des  angles  n'a  pas  besoin 
^W/eeffecluéeavecunegrandeexaclilude.Lespinnulesihéesaui 
extrémités  de  chaque  alidade  sont  disposées  de  telle  manière  que 
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Fig.  64. 


la  \  isée s'effectue  comme  avec  l'alidade  de  la  fig.  62,  avec  cette  dif- 
férence cependant  que  chaque  pinnule 
porte  à  la  fois  une  fente  étroite  et  une 
tige  déliée  formée  d'un  crin  tendu, 
afin  qu'on  puisse  regarder  indifférem- 
ment à  Tune  ou  à  Vautre  des  extrémi- 
tés de  l'alidade.  Les  alidades  à  pinnu- 
les  ont  disparu  complètement,  depuis 
près  de  deux  cents  ans,  des  instru- 
ments destinés  aux  observations  astro- 
nomiques; elles  ont  été  remplacées 
par  les  lunettes,  dont  l'emploi  permet 
d'arriver  à  des  résultats  beaucoup  plus 
exacts. 

§  31.  La  substitution  d'une  lu- 
nette à  une  alidade  munie  de  pin- 
nules  ne  semble  pas,  au  premier 
abord,  devoir  fournir  une  plus  grande 

précision,  comme  moyen  de  visée;  car, lorsqu'une  lunette  est 
dirigée  vers  un  objet,  on  peut  faire  subir  de  légers  changements 
à  sa  direction  dans  divers  sens,  sans  qu'on  cesse  pour  cela  d'aper- 
cevoir le  point  de  l'objet  que  l'on  visait  spécialement.  C'est  ce  qui 
arriverait  en  effet,  si  les  lunettes,  telles  que  nous  les  avons  dé- 
crites, n'avaient  pas  reçu  une  modification  des  plus  importantes, 
en  vertu  de  laquelle  elles  sont  devenues  u  n  moyen  de  visée  incom- 
parablement plus  précis  que  les  alidades.  Cette  modification  con- 
siste dans  l'introduction  d'un  r#icu/e  dans  la  lu  nette,  au  lieu  même 
où  se  forme  l'image  de  l'objet  observé,  produite  par  l'objectif.  Ce 
réticule  n'est  «autre  chose  qu'une  petite  plaque  métallique,  percée 
d'un  trou  circulaire,  en  travers  duquel  sont  tendus  deux  fils  ex- 
trêmement fins  dirigés  à  angle  droit  l'un  sur  l'autre,  fig.  65.  Lors- 
qu'on veut  viser  un  point  particulier  d'un  objet, 
on  dirige  la  lunette  de  telle  manière  que  l'image 
de  ce  point  coïncide  avec  le  point  de  rencontre 
des  deux  fils  du  réticule.  Pour  peu  qu'on  dérange 
la  lunette  de  celte  position,  l'image  du  point  visé 
s'éloignera  du  point  de  croisée  des  fils  :  on  voit 
donc  que  la  direction  que  doit  prendre  la  lunette, 
pour  établir  la  coïncidence  de  ces  deux  points, 
est  parfaitement  déterminée. 

Lorsqu'on  a  ainsi  complété  une  lunette  par  ladditiou  d'\M\T&\- 
cule,  on  peut  se  demander  quelle  est,  de  toutes  les  \\%ue&  totixteà 


Fig.  65. 


68       INSTRUMENTS  QUI  SERVENT  A  LA   MESURE  DES   ANGLES. 

qu'on  peut  imaginer  dans  le  corps  de  la  lunette,  celle  qui  peut  être 
regardée  comme  étant  la  ligne  de  visée,  celle  qui  remplace  par 
conséquent  la  ligne  menée  parles  fentes  des  deux  pinnules d'une 
alidade  à  pinnules,  fig.  61 .  C'est  ce  que  nous  trouverons  sans  dif- 
ficulté, en  examinant  la  marche  des  rayons  lumineux  à  l'intérieur 
d'une  lunette,  d'après  les  principes  que  nous  avons  rappelés  précé- 
demment (§  24).  La  lunette  étant  dirigée  de  manière  que  l'image 
d'un  point  lumineux  A,  fig.  66,  coïncide  avec  la  croisée  B  des  fils 


Fig.  66. 

du  réticule,  tous  les  rayons  qui  partent  du  point  A,  et  qui  traver- 
sent l'objectif,  vont  ensuite  converger  vers  le  point  B.  Mais,  de 
ces  divers  rayons  lumineux,  il  y  en  a  un  qui  n'éprouve  pas  de 
déviation  :  c'est  celui  qui  passe  par  le  centre  optique  0  de  l'objectif 
(§  21).  Le  rayon  AO,  qui  n'est  pas  dévié,  va,  comme  tous  lès 
autres,  passer  par  le  point  B  :  donc  les  trois  points  A,  0,  B,  sont 
en  ligne  droite.  Mais  les  points  0,  B,  appartiennent  à  la  lunette  ; 
viser  le  point  A,  c'est  diriger  la  ligne  BO  vers  ce  point  :  donc  BO 
est  la  ligne  de  visée  de  la  lunette.  On  donne  à  cette  ligne  de  visée 
le  nom  d'axe  optique  de  la  lunette.  Ainsi  on  peut  dire  que  l'axe 
optique  d'une  lunette  est  la  ligne  droite  qui  joint  le  centre  opti- 
que de  l'objectif  au  point  de  rencontre  des  fils  du  réticule. 

Il  faut  bien  se  garder  de  confondre  l'axe  optique  avec  l'axe  de 
figure  du  tuyau,  ou  bien  encore  avec  la  ligne  qui  joint  les  centres 
de  l'objectif  et  de  l'oculaire.  La  direction  de  l'axe  optique  est  com- 
plètement indépendante  de  la  position  de  l'oculaire,  qui  pourrait 
être  tenu  à  la  main,  comme  une  simple  loupe,  sans  qu'il  en  résultât 
aucune  modification  dans  la  ligne  de  visée  de  la  lunette.  On  doit 
observer  en  outre  qu'il  suffit  de  déplacer  le  réticule  transversale- 
ment, àl'intérieur  de  la  lunette,  pour  changer  la  direction  de  l'axe 
optique,  par  rapport  au  tuyau  de  l'instrument,  et  l'amener  ainsi  à 
satisfaire  à  certaines  conditions,  suivant  les  cas  dans  lesquels  la 
lunette'est  employée  comme  moyen  de  visée.A  cet  effet,  on  dispose 
souvent  le  réticule  de  telle  manière  qu'on  puisse  lui  donner  un 
petit  mouvement  transversal  dans  deux  sens  différents,  à  l'aide 
de  vis  dont  les  tôles  font  saillie  en  dehors  du  tuyau  de  la  lunette. 
//est aisé de  voir  qu'une  lunette,  munie  d'un  réticule,  fournit  un 
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moyen  de  visée  beaucoup  plus  exact  qu'une  alidade  à  ptnnules. 
Dans  une  alidade,  la  ligne  de  visée  est  déterminée  par  les  fentes 
desdeuipinnules  :  la  largeur  qu'on  doit  nécessairement  donnera 
ces  fentes,  pour  pouvoir  apercevoir  l'objet  vist1,  Tait  que  la  ligne  de 
visée  n'est  que  grossièrement  définie,  et  que  sa  direction  peut  varier 
d'un  angle  notable,  sans  cesser  de  passer  par  les  deux  fentes.  Il  eu 
est  de  même,  lorsque  l'une  des  deux  fentes  est  remplacée  par  une 
lige  déliée  ou  un  crin  tendu,  donl  la  grosseur  ne  peul  pas  être  trop 
diminuée,  afin  qu'on  puisse  toujours  l'apercevoir  facilement,  en 
regardant  à  travers  la  fenle  de  la  pinnule  que  porte  l'autre  bout 
de  l'alidade.  Dansunelunel  te  munie  d'un  réticule,  au  contraire,  l;i 
ligne  de  visée  est  déterminée;  l'parlccenlreoplique  de  l'objectif, 
qui  est  un  point  sans  dimensions,  un  point  mathématique  ;  ï"  par 
la  croisée  des  fils  du  réticule,  qui  ne  préseule  que  des  dimensions 
transversales  extrêmement  petites,  puis- 
que les  fils,  devant  être  observés  avec  une 
loupe  (l'oculairel,  peuvent  être  rendus 
excessivement  lins. 

On  prend  quelquefois  des  fils  d'araignée 
pour  former  le  réticule  ;  dans  ce  cas,  on 
choisit,  parmi  les  fils  qui  composent  une 
(oîled'arai-ik'e  ceux  qui  se  dirigent  du  cen- 
tre à  la  circonférence,  tels  queOA,OB,OC. 
ftg.  (V7;  ils  sont  beaucoup  plus  forts  que  les  Ki     67 

autres.  Mais  le  plus  habituellement  nu  se 

sert  de  tils  de  platine,  obtenus  par  le  procédé  de  Wollaston.  On 
sait  que  ce  procédé  consiste  à  passer  à  h  filière  un  morceau  de 
platine  enveloppé  d'une  masse  d'argent,  jusqu'à  ce  que  le  fil  soit 
aussi  fin  que  ce  moyen  mécanique  le  comporte,  et  à  dissoudre 
ensuite  la  couche  d'argent  qui  recouvre  le  platine,  en  plongeant 
le  fil  dans  de  l'acide  azolique. 

I.a  substitution  des  lunettes  munies  do  réticules  aux  alidades 
âpinnules,  qui  a  tant  contribué  à  augmenter  l'exactitude  des  ob- 
servations, a  été  imaginée,  en  1007,  par  les  astronomes  français 
l'icart  et  Auzout. 

g  32.  Nous  avons  dit  (§  24)  que  l'oculaire  d'une  lunette  devait 
pouvoir  se  rapprocher  plus  ou  moins  de  l'objectif,  en  raison  de  la 
distance  il  laquelle  se  trouve  l'objet  observé,  et  aussi  en  raison  de 
la  vue  de  l'observateur.  Lorsqu'une  lunette  est  munted'un  réticule, 
conformément  à  ce  que  nous  venons  de  dire  dans  le  paragraphe 
qui  précède,  il  faut  aussi  que  ce  réticule  puisse  se  raççiroclwi  vjUm, 
ou  moins  de  l'objectif,  afin  qu'on  puisse  l'amener  6.\'e*\4v«\.\ 
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même  où  se  produit  l'image  de  l'objet  observé.  À  cet  effet,  le  ré- 
ticule A,  fig.  68,  est  fixé  à  un  bout  <ie  tuyau  BC,  qui  s'introduit  à 
fret  te  ment  dans  le  tuyau  principal  D  de  la  lunette,  et  qui  peut 
être  enfoncé  plus  ou  moins  dans  ce  tuyau  ;  d'un  autre  côté,  l'ocu- 
laire EF  (qui  est  formé  de  deux  lentilles,  ainsi  que  nous  l'avons 
dit  dans  le  §  26)  peut  aussi  s'enfoncer  plus  ou  moins  dans  le 
tuyau  BC,  de  manière  à  se  placer  à  diverses  distances  du  réticule. 
Lorsqu'on  veut  se  servir  d'une  lunette  de  ce  genre,  on  doit  coni* 


Fig.  68. 

mencer  par  faire  varier  la  distance  de  l'oculaire  au  réticule,  jus- 
qu'à ce  qu'on  aperçoive  très-nettement  les  fils;  ensuite,  chaque 
fois  qu'on  dirige  la  lunette  vers  un  nouvel  objet,  on  enfonce  plus 
ou  moins  le  tuyau  BC  dans  le  tuyau  D,  sans  changer  les  positions 
relatives  de  l'oculaire  et  du  réticule,  jusqu'à  ce  qu'on  aperçoive 
très-distinctement  l'image  de  l'objet  produite  à  l'intérieur  de  la 
lunette.  11  est  clair  en  effet  que  le  réticule  et  l'image,  étant  ainsi 
vus  distinctement  au  moyen  de  l'oculaire,  doivent  en  être  éloi- 
gnés de  la  même  quantité,  et  doivent  par  conséquent  se  trouver 
placés  au  môme  endroit  dans  la  lunette. 

Lorsqu'on  observe  un  objet  en  plein  jour,  avec  une  lunette 
munie  d'un  réticule,  on  voit  très-facilement  les  fils  dans  toute  l'é- 
tendue du  champ  ;  mais  il  n'en  est  plus  de  même  dans  les  ob- 
servations de  nuit,  lorsqu'on  observe  une  étoile,  par  exemple;  il 
en  résulte  que  si,  par  suite  d'un  léger  mouvement  donné  à  la 
lunette,  l'étoile  cesse  d'être  aperçue  on  ne  peut  pas  savoir  si  son 
image  est  cachée  par  la  croisée  des  fils,  ou  bien  si  elle  se  trouve 
seulement  derrière  un  des  deux  fils,  ou  bien  encore  si  elle  est  sortie 
du  champ  de  la  lunette.  De  plus,  ne  voyant  pas  les  fils  en  môme 
temps  que  l'étoile,  on  ne  peut  pas  savoir  dans  quel  sens  on  doit 
déplacer  la  lunette,  pour  amener  l'image  de  l'étoile  à  se  confon- 
dre avec  le  point  de  rencontre  des  fils.  Pour  faire  disparaître  ces 
inconvénients  que  présentent  les  observations  de  nuit,  on  éclaire 
les  fils  du  réticule,  soit  en  projetant  sur  eux  la  lumière  d'une 
lampe  ou  d'une  bougie,  que  l'on  fait  entrer  par  une  ouverture 
pratiquée  dans  le  tuyau  de  la  lunette,  et  qui  est  rétléchie  par  un 
petit  miroir  placé  obliquement  à  l'intérieur  de  ce  tuyau  ;  soit  en 
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projetant  de  la  lumière  diffuse  dans  la  lunette,  à  travers  l'objec- 
tif; soit  en  rendant  les  fils  eux-mêmes  lumineux,  au  moyen  d'un 
courant  d'électricité  qui  les  traverse. 

§  33.  Une  lunette  adaptée  à  un  cercle  gradué,  qui  est  destiné  àla 
mesure  des  angles,  doit  avoir  son  axe  optique  parallèle  au  plan  du 
cercle.  S'il  en  était  autrement,  le  plan  du  cercle  ne  serait  pas 
parallèle  au  plan  de  l'angle  que  l'on  veut  mesurer,  lorsque  l'axe 
optique  de  la  lunette  aurait  été  dirigé  suivant  un  des  côtés  de  cet 
angle,  et  il  en  résulterait  une  erreur  dans  la  mesure.  Pour  s'as- 
surer si  cette  condition  est  remplie,  on  se  sert  d'une  lunette  spé- 
ciale nommée  lunette  d'épreuve.  Cette  lunette,  fig.  69,  qui  est  éga- 


Fig.  fi?. 

lement  munîe  d'un  réticule,  présente,  vers  les  deux  extrémités  de 
son  tuyau,  deux  espèces  de  collets  saillants  dont  le  contour  est 
carré;  ces  deux  collets  ont  exactement  les  mêmes  dimensions.  Le 
réticule  de  cette  lunette  est  placé  de  telle  manière  que  son  axe 
optique  soit  parallèle  aux  arêtes  du  prisme  carré  dont  les  deux 
collets  saillants  forment  comme  les  deux  bases.  On  s'assure  de  ce 
parallélisme  en  posant  la  lunette  sur  une  surface  plane,  de  manière 
qu'elle  s'y  appuie  par  deux  faces  correspondantes  de  ces  deux 
collets,  et  en  observant  le  point  d'un  objet  éloigné  qui  se  trouve 
alors  dans  la  direction  de  l'axe  optique  ;  on  retourne  ensuite  la  lu- 
nette, en  la  faisant  successivement  reposer  sur  les  diverses  autres 
faces  de  ses  collets,  et  dans  chacune  de  ces  nouvelles  positions, 
Taxe  optique  doit  toujours  pouvoir  se  diriger  vers  le  même  point 
de  l'objet  éloigné,  sans  que  pour  cela  les  deux  collets  cessent  de 
toucher  la  surface  plane  avec  laquelle  on  les  a  mis  en  contact.  On 
conçoitdès  lorsque,  pourreconnaîtresiraxeoptiqued'unelunelte 
adaptée  à  un  cercle  est  bien  parallèle  au  plan  du  cercle,  il  suffit  de 
poser  la  lunette  d'épreuve  sur  le  (  ercle,  en  ayant  soin  de  l'appuyer 
par  ses  deux  collets,  et  de  s'assurer  si  son  axe  optique  et  celui  de 
la  lunette  adaptée  au  cercle  peuvent  êlre  dirigés  vers  un  même 
point  très-éloigné.  Si  celte  épreuve  fait  reconnaître  que  l'axe  opti- 
que de  la  lunette  n'est  pas  parallèle  au  plan  du  cercle,  on  devra 
déplacer  le  réticule  transversalement,  dans  le  sens  que  Ve*$é.- 
rience  aura  indiqué,  jusqu'à  ce  que  le  parallélisme  so\V  ctoteww* 
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Il  est  indispensable  que  les  pièces  qui  relient  lalunette  au  cen- 
tre du  cercle,  et  qui  sont  mobiles  avec  elle,  portent  un  index  très- 
rap proche  des  divisions  du  limbe  et  destiné  À  établir  la  correspon- 
dance entre  elles  et  la  lunette.  Si  un  cercle  était  muni  de  deux  lu- 
nettes, dont  chacune  devrait  être  dirigée  suivant  un  des  côtés  de 
l'angle  qu'il  s'agit  de  mesurer,  la  valeur  de  l'angle  serait  fournie 
par  le  nombre  des  divisions  du  limbe  compris  entre  les  index  de 
ces  deux  lunettes.  Mais  il  faudrait  pour  cela  que  la  correspondance 
entre  Taxe  optique  de  chaque  lunette  et  l'index  qui  l'accorapagpe 
pût  être  établie  et  vérifiée  avec  une  grande  exactitude  :  sansquoi 
on  courrait  le  risque  de  commettre  des  erreurs  notables,  et  tout 
l'avantage  qui  résulte  de  la  substitution  des  lunettes  aux  alidades 
à  pinnules  disparaîtrait  ainsi.  Pour  semetlre  à  l'abri  de  l'inconvé- 
nient que  présenterait  l'instrument  dans  dételles  conditions,  en 
raison  de  la  difficulté  d'effectuer  la  vérification  dont  il  vient  d'être 
question,  on  n'adapte  au  cercle  qu'une  seule  lunette,  dont  Taxe 
optique  doit  être  successivement  dirigé  suivant  chacun  des  deux 
côtés  de  l'angle  à  mesurer.  Il  est  clair  que  Taxe  optique  delà  lunette, 
en  passant  ainsi  de  la  direction  du  premier  côté  de  Kangleà  celle 
du  second  côté,  parcourt  précisément  cet  angle;  l'index  qui  se 
meut  avec  la  lunette  tourne  nécessairement  de  la  môme  quantité, 
de  quelque  manière  qu'il  soit  placé  par  rapport  à  l'axe  optique:  il 
suffit  doue  décompter  les  divisions  que  cet  index  a  ainsi  parcou- 
rues sur  le  limbe,  pour  avoir  la  mesure  de  l'angle  cherché.  Ainsi 
l'emploi  d'une  seule  lunette,  au  lieu  de  deux,  permet  de  placer 
son  index  comme  on  veut  sur  les  pièces  qui  la  suivent  dans  son 
mouvement,  sans  qu'on  ait  besoin  de  faire  aucune  vérification  sur 
la  correspondance  de  cet  index  avec  Taxe  optique.  11  est  à  peine 
nécessaire  d'ajouter  que  le  cercle  doit  rester  complètement  im- 
mobile, pendant  que  la  lunette  est  amenée  de  la  direction  du 
premier  côté  de  l'angle  à  celle  de  son  second  côlé. 

Souvent,  dans  les  grands  instruments  des  observatoires,  lalu- 
nette est  invariablement  fixée  au  limbe  gradué,  qui  peut  tourner 
avec  elle  autour  de  son  centre.  Dans  ce  cas,  l'index,  destiné  à 
marquer  sur  les  divisions  du  limbe  la  grandeur  de  l'angle  dont 
la  lunette  a  tourné  en  passant  d'une  position  dans  une  autre,  est 
porté  par  une  pièce  fixe  placée  très-près  de  ces  divisions.  Au  lieu 
que  la  lunette  emporte  avec  elle  un  index  qui  parcourt  ainsi  les 
diverses  divisions  du  limbe,  elle  entraîne  dans  son  mouvement 
le  limbe  tout  entier,  dont  les  divisions  viennent  passer  successi- 
vement devant  l'index  immobile. 
Les  points  que  l'on  vise  dans  la  mesure  des  angles,  soit  pour  les 
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recherches  astronomiques,  soit  dans  les  grandes  opérai  ions  ayant 
pour  objet  la  détermination  de  la  figure  de  la  terre,  sont  toujours 
ïde  très-grandes  distances  de  l'observateur.  Il  en  résulte  qu'il 
n'est  pas  indispensable  que  Taxe  optique  de  la  lunette  adaptée  a 
an  cercle  rencontre  la  perpendiculaire  au  plan  du  cercle  menée 
par  son  centre.  L'axe  optique  peut  passer  à  côté  de  cette  perpen- 
diculaire, la  lunette  peut  même  être  tout  entière  d'un  côté  de  l'axe 
autour  duquel  elle  effectue  son  mouvement  de  rotation  sur  le  cer- 
cle, sans  qu'il  en  résulte  d'erreur  appréciable  dans  la  mesure  de 
Ungle  :  la  grandeur  de  la  distance  à  laquelle  se  trouve  le  point 
visé  fait  que  Taxe  optique  peut  être  regardé  comme  ayant  une 
direction  parallèle  à  celle  qu'il  aurait  s'il  rencontrait  réellement 
l'axe  du  cercle. 

§  34.  Nous  avons  dit  que  Taxe  optique  d'une  lunette  se  trouve 
défini  par  le  centre  optique  de  l'objectif  et  par  la  rencontre  des 
deux  fils  du  réticule.  Le  premier  de  ces  deux  points  est  un  point 
mathématique;  mais  il  n'en  est  pas  de  môme  du  second.  Le  dia- 
mètre des  fils,  quelque  petit  qu'il  soit,  n'en  a  pas  moins  une  cer- 
taine valeur  qui  n'est  pas  nulle,  et  il  en  résulte  une  légère  indéci- 
sion pour  la  direction  de  l'axe  optique.  Lorsqu'on  vise  une  étoile, 
par  exemple,  et  que  l'image  de  cette  étoile  a  été  amenée  à  se 
cacher  derrière  la  rencontre  des  deux  fils,  on  ne  sait  pas  au  juste  si 
celte  image  se  trouve  au  milieu  dutrês-petitespace  dans  lequel  les 
deux  fils  se  croisent,  ou  bien  si  elle  est  près  d'un  de  ses  bords. 
U  position  de  la  lunette,  pourlaquelle  l'image  de  l'étoile  disparaît 
derrière  la  croisée  des  fils,  ne  se  trouve  donc  pas  parfaitement  dé- 
terminée. L'erreur  que  l'on  commet  ainsi  sur  la  direction  de  la 
lunette,  en  raison  de  la  difficulté  de  faire  coïncider  exactement 
l'image  du  point  visé  avec  le  milieu  de  la  croisée  des  fils,  se 
nomme  erreur  de  pointé.  Celte  erreur  peut  aller  à  une  seconde, 
pour  les  observateurs  les  plus  exercés,  se  servant  des  instruments 
les  plus  précis  que  l'on  possède  actuellement. 

Souvent,  au  lieu  d'un  seul  fil  derrière  lequel  on  doit  cacher 
l'image  d'une  étoile  que  Ton  observe,  on  en  dispose 
deux  parallèles  entre  lesquels  on  amène  l'image  de 
l'étoile,  en  la  mettant  à  égale  distance  de  ces  deux 
fils,  fig.  70.  On  commet  une  erreur  moindre  sur  la 
direction   de  la  lunette,  en  amenant  l'image  de 
l'étoile  à  paraître  également  éloignée  de  ces  deux  fils        Fj    ?0 
parallèles,  qu'eu  la  faisant  coïncider  avec  un  fil 
unique  qui  les  remplacerait  en  passant  au  milieu  de  l'espace 
qui  les  sépare. 
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§  35.  Lecture  de  l'angle.  —  Lorsque  la  lunette  adaptée  à 
un  cercle  a  été  dirigée  successivement  suivant  les  deux  côtés  de 
l'angle  qu'on  veut  mesurer,  il  ne  s'agit  plus  que  de  déterminer, 
au  moyen  des  divisions  du  cercle,  le  nombre  de  degrés,  minutes  et 
secondes  dont  cet  angle  se  compose  ;  pour  cela  il  faut  évaluer  la 
longueur  de  l'arc  parcouru  par  l'index  qui  accompagne  la  lunette, 
pendant  qu'on  l'a  amenée  de  la  première  position  à  la  seconde. 
Cette  évaluation  s'effectuerait  tout  de  suite  et  très-facilement,  si  le 
cercle  était  divisé  en  secondes  ;  il  suffirait  en  effet  de  compter  les  di- 
visions du  cercle  que  l'index  aurait  dépassées  dansson  mou  vement, 
ce  qui  pourrait  être  facilité  par  des  numéros  affectés  à  ces  divisions, 
ou  au  moins  à  quelques-unes  d'eutre  elles.  Mais,  si  l'on  fait  atten- 
tion à  la  petitesse  de  l'arc  d'une  seconde  sur  un  cercle  tel  que 
ceux  dont  on  se  sert  dans  la  mesure  des  angles,  on  comprendra 
toutde  suite  qu'il  n'est  pas  possible  de  réaliser  une  graduation  telle 
que  celle  dont  nous  venons  de  parler.  Sur  un  cercle  de  45  centi- 
mètres de  diamètre,  ce  qui  est  une  dimension  déjà  bien  grande 
pour  un  instrument  portatif,  un  degré  occupe  une  longueur  d'un 
peu  moins  de  4  millimètres  ;  la  longueur  de  l'arc  d'une  minute  est 
d'environ  —  Je  millimètre  ;  et  celle  de  l'arc  d'une  seconde  d'en- 
viron^ de  millimètre.  On  voit  qu'il  n'y  a  pas  lieu  de  songer  à  di- 
viser un  pareil  cercle  en  fractions  aussi  petites  que  les  secondes  : 
dans  une  graduation  de  ce  genre,  les  lignes  de  division  se  confon- 
draient les  unes  avec  les  autres.  Les  cercles  dont  on  se  sert  dans 
les  observatoires  ont  des  dimensions  beaucou  p  plus  grandes  que  les 
cercles  portatifs,  mais  ils  sont  loin  encore  d'être  assez  grands  pour 
que  leur  contour  puisse  être  divisé  en  secondes.  On  se  contente 
habituellement  de  diviser  les  cercles  destinés  à  la  mesure  des  an- 
gles en  arcs  de  10'  ou  de  5'  ;  et,  pour  évaluer  les  fractions  de  ces 
arcs,  on  a  recours  à  des  moyens  particuliers,  qui  consistent,  soit 
dans  l'emploi  de  verniers,  soit  dans  l'emploi  de  micromètres, 

§  36.  Pour  faire  comprendre  l'emploi  du  vernier,  nous  suppo- 
serons d'abord  qu'il  s'agisse  de  mesurer  la  longueur  d'une  ligne 
droite  AB,  fig.  7t.  On  commence  par  disposer  le  long  de  cette 
ligne  droite  une  règle  CD  divisée  en  parties  égales,  en  centimètres 
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Fig.   71. 

par  exemple  ;  et  l'on  a  soin  que  l'une  desexlrémilés  A  de  la  ligne 
â  mesurer  soi  i  exactement  en  face  d'un  des  traits  de  division  de  la 
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règle.  Cela  Tait,  on  trouve  sans  difficulté  Je  nombre  de  centimètres 
contenus  dans  la  ligue  AB  :  ici  il  y  en  a  8,  avec  un  reste  oB  plus 
petit  qu'un  centimètre.  Pour  déterminer  ensuite  la  longueur  de  ce 
reste  aB,  évaluée  en  fraction  de  centimètre,  on  peut  avoir  recours 
an  moyen  suivant.  On  place  à  la  suite  de  la  ligne  AB  une  seconde 
règle  BE,  fig.  72,  dont  la  longueur  totale  est  de  9  centimètres, 
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et  a  été  divisée  en  10  parties  égales  ;  puis  on  cherche,  parmi  les 
traits  de  division  de  cette  seconde  règle,  celui  qui  se  trouve  exac- 
tement en  regard  d'un  des  traits  de  division  de  la  règle  CD:  le  nu- 
méro que  porte  ce  trait  de  la  seconde  règle  indique  le  nombre  de 
dixièmes  de  centimètre,  ou  de  millimètres,  contenus  dans  le  reste 
aB  qu'il  s'agissait  d'évaluer.  Ici  on  trouve  que  ce  veste  contient 
0",004,  puisque  c'est  le  quatrième  trait  de  division  de  la  règle  BEI 
qui  est  en  coïncidence  avec  un  des  traits  de  division  de  la  règle  CD. 

Pour  se  rendre  compte  de  ce  procédé,  il  suffit  d'observer  que  la 
longueur  de  la  règle  BE  comprenant  9  des  parties  de  CD,  et  celte 
règle  ayant  été  partagée  en  10  portions  égales,  chaque  division 
de  BE  est  les  ■—  d'une  des  divisions  de  CI)  ;  la  différence  entt  e  les 
longueurs  de  ces  deux  divisions  est  donc  de  -£-  de  la  seconde.  Il 
en  résulte  que,  par  suite  de  la  coïncidence  du  quatrième  trait  de 
la  règle  BE  avec  le  trait  b  de  la  règle  CD,  le  troisième  trait  de  BE 
est  à  droite  du  trait  c  de  —  de  centimètre  ;  le  second  trait  de  BE 
est  à  droite  du  trait  d  de  -£-  de  centimètre;  le  premier  trait  de 
BE  est  à  droite  du  trait  e  de  ~  de  centimètre;  et  enfin  l'extré- 
mité B  de  la  règle  BEest  à  droite  du  trait  /de  ■—  de  centimètre, 
ce  qui  donne  la  longueur  de  la  petite  ligne  aB. 

11  est  bien  clair  que,  si  la  règle  BE  avait  été  formée  en  prenant 
19  divisions  de  CD,  et  divisant  leur  longueur  totale  en  20  parties 
égales,  cette  règle  aurait  permis  d'évaluer  aB  en  vingtièmes  de 
centimètre  ;  et  que  de  même  on  pourrait  la  disposer  de  telle 
manière  qu'elle  donnât  des  trentièmes,  des  quarantièmes,  etc., 
des  divisions  de  la  règle  principale  CD.  Ce  procédé,  aussi  simple 
qu'ingénieux,  pour  évaluer  des  fractions  dçs  divisions  d'une 
règle,  a  été  imaginé  par  un  Français  nommé  Vernier  ;  et  c'est 
de  là  que  vient  le  nom  de  vernier  que  l'on  donne  à  la  règle  BE 
qui  est  spécialement  destinée  à  atteindre  ce  bvjA. 
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On  comprend  tout  de  suite  que  le  principe  du  vemierpeut  être 
appliqué  à  la  mesure  des  arcs  de  cercle  tout  aussi  bien  qu'à  la 
mesure  des  lignes  droites,  et  qu'on  arrivera  ainsi  à  évaluer  les 
arcs  eu  fractions  très-petites  des  divisions  tracées  sur  le  limlie 
gradué  dont  on  se  sert.  A  cet  effet,  les  instruments  qui  servent  à 
la  mesure  des  angles  sont  munis  de  verniers  tracés  sur  les  pièces 
mêmes  qui  portent  les  index  destinés  à  marquer  les  extrémités 
îles  arcs  correspondant  aux  angles  cherchés.  C'est  ce  que  montre 
la  /ig.  73.  Le  trait  a  n'est  autre  chose  que  l'index  qui  accompagne 
l'alidade  à  pinnulesou  la  lunette  fixée  à 
la  pièce  A.  La  position  de  ce  trait,  parmi 
les  divisions  du  limbe  gradué  B,  fait 
connaître  tout  de  suite  le  nombre  entier 
de  ces  divisions  dont  se  compose  l'arc 
commença  nt  à  un  point  connu  du  limbe 
et  se  terminant  en  a.  Hais  il  reste  habi- 
tuellement une  portion  de  cet  arc,  plus 
petite  qu'une  des  divisions  du  limbe, 
que  l'on  a  besoin  d'évaluer  en  fractions 
de  ces  divisions  :  c'est  ce  que  l'on  fait  au 
Fig.  73.  "''     moyen  du  vernierporlé  par  la  pièce  A, 

ettracé  à  porlirde  l'index  a,  de  manière 
use  trouver  toujours  placé  immédiatement  à  la  suite  de  l'arc  dont 
on  veut  trouver  la  grandeur.  Si,  par  exemple,  le  limbe  n'est  di- 
visé qu'en  demi-degrés,  et  que  le  vernier  ait  été  construit  en 
prenant  un  arc  contenant  2y  de  ces  divisions  et  le  partageant 
en  30  parties  égales,  ce  vernier  permettra  d'évaluer  les  arcs  en 
trentièmes  d'un  demi-degré,  c'est-à-dire  en  minutes. 

Théoriquement  parlant,  le  vernier  permet  d'évaluer  les  lon- 
gueurs rectilignes,  ou  les  arcs  de  cercle,  en  parties  aussi  petites 
qu'on  veut  des  divisions  de  la  règle  ou  du  limbe  gradué  ;  mais  en 
réalité  celte  subdivision  ne  peut  pasètre  poussée  au  delàd'une  cer- 
taine limite.  Les  traits  que  l'on  a  tracés,  soit  sur  le  limbe,  soit  sur 
le  vernier,  ont  nécessairement  une  certaine  largeur.  Si  l'on  veot 
construire  un  vernier  de  manière  à  évaluer  des  fractions  de  ligne 
ou  d'arc  plus  petites  que  la  largeur  même  des  traits  de  division,  il 
arrivera  qu'il  n'y  aura  pas  qu'une  seule  coïncidence  entre  un  des 
traits  du  vernier  et  un  de  ceux  de  la  règle  ou  du  limbe  gradué; 
cette  coïncidence  aura  lieu  pour  plusieurs  traits  consécutifs,  et  il 
en  résultera  qu'on  ne  saura  pas  au  juste  à  laquelle  de  ces  coïnci- 
dences on  devra  s'arrêter.  Dans  ce  cas,  on  prendra  naturellement 
celle  qui  occupera  sensiblement  le  milieu  parmi  les  autres.  On 
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conçoit  donc  qu'un  vernier  ne  peut  donner  les  valeurs  de  lignes 
droites  ou  d'arcs  de  cercle  en  fractions  très- petites  de  l'unité 
principale,  qu'autant  que  les  divisions  sont  marquées  au  moyen 
de  traits  extrêmement  fins  et  d'une  très-grande  précision  :  on  re- 
garde alors  les  divisions  en  se  servant  d'une  loupe  que  Ton  tient 
à  la  main,  ou  bien  qui  est  adaptée  à 
cet  effet  à  l'instrument  lui-même. 

§  37.  Le  vernier  n'est  guère  em- 
ployé, pour  fractionner  les  divisions 
d'un  cercle,  que  dans  les  instruments 


Fig.  74. 

portatifs.  Dans  les  instruments  fixes 
des  observatoires,  on  lui  substitue 
de  préférence  le  micromètre  qui 
permet  de  pousser  l'exactitude  plus 
loin.    Le    micromètre    n'est    autre 

chose  qu'une  sorte  de  petite  lunette  à  réticule  AB,  fig.  74,  in- 
stallée d'une  manière  invariable  en  regard  des  divisions  du 
limbe  CD,  qui  dans  ce  cas  fait  corps  avec  la  lunette  de  l'instru- 
ment et  se  meut  avec  elle  (§  33).  (Ici  la  graduation  est  supposée 
faite  sur  la  tranche  du  limbe,  comme  cela  arrive  quelquefois  dans 
les  instruments  dont  nous  nous  occupons.)  En  mettant  son  œil 
près  de  l'oculaire  du  micromètre,  on  aperçoit  une  image  agrandie 
d'une  petite  partie  de  la  graduation  du  limbe,  fig.  75,  et  l'on  voit 
en  même  temps  les  dis  du  réticule  se  croisant  à  travers  cette  image. 
Ces  fils  ne  sont  pas  fixes  comme  dans  les  lunettes  ordinaires  à  ré- 
ticule; une  vis  à  tête  graduée  a,  fig.  74,  permet  de  leur  donner 
un  mouvement  de  translation,  perpendiculairement  à  l'axe  du  mi- 
cromètre,et  dans  la  direction  même  dans  laquelle  on  voit  marcher 
les  divisions  du  limbe,  lorsqu'on  le  fait  tourner  autour  de  son  cen- 
tre. Le  réticule  étant  amené  au  commencement  de  la  course  que 
la  vis  peut  ainsi  lui  faire  parcourir,  l'axe  optique  du  micromètre 
occupe  une  position  entièrement  déterminée  ;  cette  direction  par- 
ticulière de  Taxe  optique  constitue,  à  proprement  parler,  l'index 
destiné  à  marquer  sur  lelimhe  l 'extrémité  de  Y  art  dowVt^XvocCû^^ 
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tourné  en  passant  d'une  position  &  une  autre.  Si  le  cercle,  en  tour- 
nant autourdeson centre,  à  partir d'unepotitionconnue,s'arrétait 
lians  une  seconde  position  telle  que  l'un  des  traite  de  sa  gradua- 
tion correspondit  exactement  à  l'index  don  t  nous  venons  de  parler, 
il  suftlrait  de  connaître  le  numéro  de  ce  trait  de  division  pour  en 
conclure  tout  de  suite  la  grandeur  de  l'arc  dont  le  limbe  aurait 
tourné.  Mais  habituellement  il  n'en  est  pas  ainsi  :1e  point  de  ren- 
contre des  fils  du  réticule,  que  nous  supposons  toujours  ramenée 
l'origine  du  mouvement  qu'il  peut  prendre,  se  trouve  placé  entre 
deux  traits  consécutifs,  comme  le  montre  la  fig.  75.  Si  les  divisions 
du  limbe,  vues  à  l'intérieur  du  micro- 
mètre, ont  marché  dans  le  sens  de  la 
flèche,  le  trait  m  est  le  dernier  qui,  dans 

1£gw  K      ce  mouvement,  ail  dépassé  le  point  de 

^^B  ■  ^K    croisement  des  fils  ;od  à  donc  besoin  de 

^H         "    J^P     mesurer  la  quantité  dont  il  l'a  dépassé, 
iJBft  lV    pour  savoir  dans  quel  rapport  elle  se 

trouve  avec  la  largeur  totale  d'une  des 
divisions,  et  pour  trouver  par  consé- 
quent ce  qu'on  doit  ajouter  à  la  valeur 
ris-"-  qu'aurait  l'arc  décrit,  s'il  se  terminait 

au  Irait  m.  A  cet  effet,  on  fait  mou- 
voir le  réticule  au  moyen  de  la  vis  a,  fig.  74,  jusqu'à  ce  que  son 
point  de  croisement  vienne  se  placer  exactement  sur  le  trait  m; 
le  nombre  de  tours  et  la  fraction  de  tour  qu'on  a  fait  faire  à  la  vis 
font  connaître  la  grandeur  du  fhemin  parcouru  par  leréticule,  che- 
min que  l'on  évaluera  facilement  en  minutes  et  secondes.  Suppo- 
sons, parexemple,  que  le  limbe  soit  divisé  de  5  en  S  minutes,  que 
la  vis  du  micromètre  doive  faire  exactement  10  tours  pour  faire 
parcourir  une  division  entière  au  point  de  croisement  des  dis, 
et  que  le  contour  de  la  tête  de  cette  vis  soit  divisé  en  60  parties 
égales;  chaque  tour  de  la  vis  fera  marcher  le  réticule  d'une  quan- 
tité égale  à  l'arc  de  HO"  pris  sur  le  limbe,  et  chaque  division  de 
la  tête  de  la  vis  correspondra  à  un  arc  d'une  demi-seconde. 

Un  petit  miroir  fi,  fig.  74,  fixé  au  micromètre,  est  disposé  de 
manière  à  renvoyer  la  lumière  d'une  lampe  ou  d'un  bec  de  gaz 
sur  la  partie  des  divisions  du  limbe  qui  se  trouve  en  face  du  mi- 
cromètre, afin  qu'on  puisse  voir  convenablement  ces  divisions.  Le 
miroir  b,  qui  se  trouve  placé  entre  le  limbe  et  l'objectif  du  micro- 
mètre, est  d'ailleurs  percé  d'une  ouverture  centrale  destinée  à 
laisser  passer  les  rayons  lumineux  partis  du  limbe,  qui  doivent 
<rl 'objectif  pour  pénétrer  à  l'intérieur  du  micromètre. 
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§  38.  Répétition  des  angles.  —  L'exactitude  de  la  mesure 
d'un  angle  dépend  de  différentes  circonstances  qui  se  rapportent, 
les  unes  au  moyen  de  visée  que  Ton  emploie,  les  autres  à  la  lec- 
ture de  cet  angle  sur  le  limbe  gradué  de  l'instrument.  La  lecture 
de  l'angle  peut  donner  lieu  à  des  erreurs  d'une  grande  impor- 
tance, surtout  lorsqu'on  se  sert  d'instruments  portatifs,  qui,  par 
cela  môme,  ne  peuvent  pas  avoir  de  grandes  dimensions.  Ces  er- 
reurs proviennent,  soit  de  ce  que  la  graduation  du  cercle  présente 
des  défauts  presque  inévitables,  soit  de  ce  que  le  vernier  ne  per- 
met pas  de  pousser  assez  loin  la  subdivision  des  parties  du  cercle. 
On  a  imaginé  un  moyen  très-ingénieux  de  se  mettre  à  l'abri  de 
ce  genre  d'erreurs  :  ce  moyen  consiste  dans  la  répétition  des  an- 
yles.  Voici  quel  en  est  le  principe. 

Concevons  que,  par  une  série  d'opérations  successives,  on  par- 
vienne à  faire  décrire  à  l'axe  optique  de  la  lunette  adaptée  à  un 
cercle,  plusieurs  fois  de  suite  et  dans  le  même  sens,  l'angle  dont 
on  veut  trouver  la  valeur;  de  telle  sorte  que  la  lunette  ait  tourné 
en  totalité,  autour  du  centre  du  cercle,  d'un  angle  égala  un  mul- 
tiple de  l'angle  cherché,  se  composant  par  exemple  de  dix  fois  cet 
angle.  On  lira  sur  le  limbe  la  valeur  de  l'angle  total  ;  puis,  en  di- 
visant cette  valeur  par  10,  on  aura  Celle  de  l'angle  cherché.  Mais 
si,  en  opérant  ainsi,  on  commet  une  erreur  dans  la  lecture  de 
l'angle  multiple,  cette  erreur  se  trouvera  ensuite  divisée  par  10,  et 
en  conséquence  il  n'en  résultera  qu'une  erreur  dix  fois  moindre 
sur  l'angle  simple;  tandis  que, si  l'on  s'était  contenté  de  mesurer 
directement  cet  angle  simple,  on  aurait  pu  commettre  la  môme 
erreur  de  lecture  que  sur  son  multiple.  Il  suffit  de  chercher  de 
même  à  déterminer,  au  moyen  d'une  simple  lecture,  la  valeur 
d'un  angle  20  fois,  30  Ibis  plus  grand  que  celui  qu'on  veut  obte- 
nir, pour  en  conclure  une  valeur  de  ce  dernier  angle  qui  ne  com- 
porte qu'une  erreur  20  fois,  30  fois  plus  petite  que  celle  qu'on 
pourrait  commettre  en  le  mesurant  simplement  par  le  procédé 
ordinaire. 

L'idée  de  cette  ingénieuse  méthode,  qui  peut  êlre  regardée 
comme  annulant  complètement  l'erreur  delecturedansla  mesure 
des  angles,  puisqu'elle  permet  de  diminuer  cette  erreur  autant 
qu'on  veut,  est  due  à  l'astronome  Tobie  Mayer,  qui  l'a  fait  con- 
naître en  1777.  Mais  c'est  Borda  qui  a  le  premier  fait  construire 
des  instruments  disposés  pour  la  metlre  en  pratique.  Nous  allons 
décrire  le  cercle  de  Borda,  désigné  habituellement  sous  le  nom  de 
cercle  répétiteur,  parce  qu'il  est  destiné  à  effectuer  la  mesure  des 
angles,  en  appliquant  le  principe  de  la  vépèlWum. 
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§  39.  Cercle  i*epetlte«.  —  Cet  instrument  consiste  en  un 
cercle  gradué  AA,  fig.  76,  porté  par  un  pied  qui  permet  de  lui 
donner  toutes  les  directions  possibles,  et  muni  de  deux  lunettes  à 
réticule  destinées  à  viser  suivant  les  côtés  de  l'angle  à  mesurer. 
Le  cercle  A  A  peut  tourner  dans  son  plan,  autour  d'un  axe  qui  lui 
est  implanté  perpendiculairement  et  en  son  centre.  Cet  axe  tra- 
verse une  douille  B  qui  est  fixée  à  l'axe  horizontal  G,  et  qui  se 
termine  par  un  renflement  pesant  D,  destiné  à  faire  contrepoids 
au  cercle  et  aux  deux  lunettes,  afin  d'empêcher  que  la  pesanteur 
ne  tende  à  faire  basculer  le  cercle  en  le  faisant  tourner  autour  de 
Taxe  C.  Les  extrémités  de  Taxe  G  sont  supportées  par  les  mon- 
tants E,  E  d'une  sorte  de  fourchette  qui  surmonte  la  colonne  F,  et 
peuvent  tourner  librement  dans  les  ouvertures  circulaires  prati- 
quées dans  ces  montants.  Enfin  la  colonne  F  peut  elle-même  tour- 
ner, avec  tout  ce  qu'elle  porte,  autour  d'un  axe  qui  pénètre  à 
son  intérieur,  dans  une  partie  de  sa  hauteur,  et  qui  est  fixé  au 
pied  de  l'instrument.  On  conçoit  que,  par  cette  disposition,  en  fai- 
sant tourner  le  cercle  autour  de  Taxe  G,  et  en  môme  temps  tout 
l'instrument  autour  de  l'axe  de  la  colonne  F,  on  peut  amener  le 
plan  du  cercle  à  avoir  telle  direction  qu'on  veut. 

Une  lunette  SS  est  installée  sur  la  face  supérieure  du  cercle, 
suivant  un  de  ses  diamètres,  et  peut  tourner  librement  autour  de 
son  centre,  sans  l'entraîner.  Une  seconde  lunette  11  est  adaptée  de 
même  sur  la  face  inférieure  du  cercle  ;  mais  elle  n'est  pas  dirigée 
suivant  un  diamètre  à  cause  de  l'axe  du  cercle,  qui  s'y  oppose: 
elle  est  placée  à  côté  de  cet  axe,  autour  duquel  elle  peut  égale- 
ment tourner  librement  et  indépendamment  du  cercle.  La  posi- 
tion excentrique  de  cette  lunette  inférieure  n'empêche  pas  qu'on 
ne  s'en  serve  absolument  de  même  que  si  elle  était  dirigée  suivant 
un  diamètre.  Ainsi  que  nous  l'avons  déjà  remarqué  (§  33),  il  n'eu 
résulte  aucune  erreur  appréciable  dans  l'observation  des  astres, 
ou  des  objets  terrestres  suffisamment  éloignés. 

§  40.  Lorsque  le  plan  du  limbe  a  été  amené  dans  une  direction 
convenable,  au  moyen  des  mouvements  qu'il  peutprendre  autour 
de  l'axe  Cet  autour  de  l'axe  de  la  colonne  F,  on  fait  en  sorte  que 
ces  deux  mouvements  ne  soient  plus  possibles,  en  se  servant  de 
vis  de  pression  disposées  pour  cela.  Dès  lors  le  cercle  ne  peut  plus 
prendre  de  mouvement  que  dans  son  plan,  autour  de  l'axe  qui  tra- 
verse la  douille  B;danscemouvtment,ilentraînelesdeuxlunettes, 
qui  peuvent  d'ailleurs  se  mouvoir  seules  autour  de  son  centre,  ainsi 
que  nous  l'avons  déjà  dit.  Chacun  de  ces  trois  mouvements,  du 
cercle  avec  les  lunettes  et  de  l'une  ou  de  l'autre  des  \\u\fe\ta&  \w^- 
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peodamment  du  cercle,  peut  s'effectuer  en  deux  foi»:  rapidement 
d'abord,  avec  la  main,  pour  donner  au  cercle  ou  aux  lu  nettes  à  peu 
près  la  position  qu'on  veut  leur 
faire  prendre;  ensuite  lente- 
ment, au  moyen  d'une  vis  de 
rappel,  pour  les  amener  exacte- 
ment dans  celle  position.  Voici 
quelle  est  la  disposition  adoptée 
■  à  cet  effet  pour  chacune  des  lu- 
ne t  les. 

La  pièce  a,  fig.  77,  fait  corps 
avec  la  lunette  :  c'est  par  exem- 
ple, pour  la  lunette  supérieure, 
l'extrémité  de  la  pièce  K,  fig.  "fi. 
Cette  pièce  a  esl  percée  d'uneou- 
verture  rectangulaire,  traver- 
sée en  son  milieu  parune  vis  6, 
qui  peut  tourner  sur  elle-même 
dans  des  collets  fixes  aux  deux 
extrémités  de  cette  ouverture. 
Un  écrou  c  est  engagé  dans  la 
vis  b,  et  est  d'ailleurs  attaché  à 
une  pince  d,  dont  les  deux  mâ- 
choires sont  placées,  l'une  au-dessus,  l'autre  au-dessousdu  bord 
aminci  du  limbe  ;  la  vis  e  est  destinée  à  rapprocher  ces  deux 
mâchoires,  de  manière  à  serrer  le  bord  du  limbe  entre  elles,  ce 
qui  fixe  pour  ainsi  dire  l' écrou  eau  limbe.  Lorsqu'on  veut  déplacer 
la  lunette  rapidement  et  d'une  quantité  un  peu  grande,  on  des- 
serre la  vis  de  pression  e,  ce  qui  rend  la  lunette  entièrement  libre 
de  se  mouvoir  autour  du  centre  du  cercle,  sous  l'impulsion  de  la 
main.  Lorsque  ensuite,  ayant  donné  à  la  lunette  à  peu  près  la 
position  dans  laquelle  elle  doit  s'arrêter,  on  veut  l'y  amener 
exactement,  on  serre  la  vis  de  pression  e;  la  pince  d  et  l'écrou  c 
se  trouvent  par  là  fixés  au  limbe  :  alors  on  fait  tourner  la  vis  de 
rappel  b,  et  elle  marche  dans  l'écrou  c,  en  communiquant  un 
mouvement  lent  à  la  pièce  a  qui  enlraine  la  lunelte  avec  elle. 
Une  dîspositiondiiféren te  aété  adoptée,  pour  produire  d'une  ma- 
niéreanalogue  le  mouvement  du  cercle  autour  deson  centre.  L'axe 
du  cercle,  après  avoir  traversé  la  douille  B,  fig.  76,  et  le  contre- 
poids cylindrique  D,  se  prolonge  d'une  petite  quantité  au  delà,  et 
porleunerouedentéedeméme  diamèlre  que  ce  contre-poids.  Une 
vis  sans  Sa  engrène  avec  cette  roue,  et  est  portée  par  des  collets 
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fixés  au  tambour  D.  C'est  ce  que  montre  la  fig.  78.  Si  l'on  fait 
tourner  la  vis  sans 

fin  ab,  en  la  sai- 
sissant par  une  des  | 
deux  têtes  qu'elle 
porte  à  ses  deux 
extrémités,  ht  roue 
dentée  avec  la- 
quelle elle  engrené 
recevra  un  mouve- 
ment de  rotation, 
auquel  participera  Flf>*  '*'  **&  's* 

nécessairement  le  cercle  qui  est  fixé  au  même  axe  qu'elle.  Mais  la 
vis  ab  peut  être  éloignée  de  la  roue  dentée  de  manière  à  suppri- 
mer toute  communication  entre  elles.  Pour  cela,  il  suffit  de  Faire 
tourner  un  peu  le  doigt  Vautour  du  petit  oxec  auquel  il  est  fin1;  ce 
doigt  repousse  l'extrémité  a  de  la  vis,  qui,  dès  lors,  n'engrèneplus 
avec  la  roue  deutée,  fig.  79,  et  laisse  cette  roue  libre  de  tourner 
avec  le  cercle  sous  l'impulsion  de  la  main.  Lorsqu'on  replace  le 
doigt  d  dans  la  position  qu'il  avait  d'abord,  la  vis  est  ramenée  près 
de  la  roue  dentée  pur  1  action  d'un  ressort  e,  et  la  communication 
entre  la  vis  et  la  roue  se  trouve  rétablie.  Pour  pouvoir  donner 
au  cercle  un  mouvement  de  rotation  rapide  an  tour  de  son  centre, 
il  suffit  de  déaengrener  la  vis  sans  fin,  à  l'aide  du  doigt  <i;  lorsque 
le  cercle  a  été  ainsi  placé  à  peu  près  comme  il  doil  l'être,  on  ré- 
tablît la  communication  de  la  vis  sans  fin  avec  la  roue  dentée, 
et,  en  faisant  tourner  cette  vis,  on  umène  lentement  le  cercle  à 
avoir  au  juste  la  position  qu'on  veut  lui  donner. 

§  41 .  Après  avoir  fait  connaître  U  disposition  du  cercle  répéti- 
teur et  la  manœuvre  des  diverses  pièces  dont  il  se  compose, 
nous  allons  indiquer  le  moyen  de  s'en  servir  pour  mesurer  un 
angle,  en  appliquant  le  principe  de  la  répétition  des  angles 
(S  'M)- 

Soient  A  et  B,  le*  deu\  points  tiès-éloignés  vers  lesquels  sont 
dirigés  les  cotés  de  l'angle  à  mesurer.  Après  avoirplacé  la  lunette 
supérieure  du  cercle  de  manière  que  son  index  coïncide  avec 
le  zéro  de  la  graduation  et  l'avoir  lixée  au  cercle  dans  celle  po- 
sition, on  dispose  le  cercle  dans  le  plan  de  l'angle,  et  on  le  fait 
tourner  dans  ce  plan  jusqu'à  ce  que  la  lunette  supérieure  soit 
dirigée  vers  le  point  A;  on  fait  ensuite  mouvoir  la  lunette  infé- 
rieure seule,  de  manière  à  la  diriger  vers  le  point  B.  Lorsque  le 
cercle  a  été  amené  dans  celle  position,  fig.  ^l),  vX  que  \ii-s  ViwsXVes 
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onléléainsi  dirigées  suivant  les  deux  cotés 
de  l'angle,  on  fait  tourner  le  cercle,  avec 
les  deux  lunettes,  jusqu'à  ce  que  le  lunette 
inférieure  toit  dirigée  vers  le  point  A,  fig. 
81  ;  on  fixe  alors  le  cercle,  on  en  détache 
la  lunette  supérieure,  et  on  l'amène  à  être 
dirigée  vers  le  point  B,  fig.  82.  Il  est  bien 
clair  que,  dans  ce  mouvement,  la  lunette 
supérieure  décrit  un  angle  double  de  ce- 
lui que  l'on  cherche,  et  que  son  index 
parcourt  sur  le  limbe  un  arc  servant  exac- 
tement de  mesure  à  cet  angle  double  :  en 
lisant  le  nombre  de  degrés,  minutes  et 
secondes,  auquel  correspond  la  nouvelle 
position  de  cet  index  sur  le  limbe  et  di- 
visant ce  nombre  par  2,  on  aura  déjà  la 
valeurde  l'angle  cherché.  Mais,  si  l'on  ne 
se  contente  pas  d'avoir  doublé  l'angle,  si 
l'on  veut  avoir  un  plus  grand  multiple, 
on  continuera  l'opération  de  la  manière 
suivante. 

l,e  cercle  et  les  lunettes  se  trouvant 
dans  la  position  qu'indique  la  fig.  82,  on 
f\i il  tourner  le  tout  dans  le  plan  de  l'an- 
gle, c'est- à-dire  autour  de  l'axe  du  cercle, 
jusqu'à  ce  que  la  lunette  supérieure  soit 
dirigée  de  nouseau  vers  le  point  A,  fig. 
83.  On  détache  ensuite  la  lunette  infé- 
rieure, et  on  la  fait  tourner  seule  de  m 
nièreà  la  ramener  vers  le  point  B,  fig.  Si. 
Dès  lors  l'instrument  se  retrouve  exacte- 
ment comme  il  élait  toutd'abord,^.  82, 
avec  cette  différence  cependant  que  l'in- 
dex de  la  lunette  supérieure  n'est  plus  au 
zéro  de  la  graduation,  mais  se  trouve  à 
une  dislance  angulaire  de  ce  zéro  égale 
au  double  de  l'angle  cherché.  On  conçoit 
donc  que  l'on  peut  partir  de  cette  position 
du  cercle  et  des  lunettes,  comme  on  est 
parli  de  celle  indiquée  par  la  fig.  80,  pour 
Taire  une  opération  exactement  pareille 
àcellequel'ona  déjà  effectuée,  et  l'on  fera 
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ainsi  parcourir  à  l'index  de  la  lunette  supérieure  un  arc  du  limbe 
gradué  précisément  égal  à  celui  qu'il  a  déjà  parcouru  ;  c'est-à-dire 
qu'à  la  fin  de  cette  seconde  opération,  l'index  se  trouvera  à  une 
distance  angulaire  du  zéro  égale  à  4  fois  l'angle  cherché. 

En  répétant  encore  les  mômes  manœuvres,  et  cela  autant  de  fois 
qu'on  voudra,  on  fera  parcourir  à  l'index  delà  lunette  supérieure, 
à  partir  du  zéro  de  la  graduation,  un  arc  total  6  fois,  8  fois, 
iO  fois,....  plus  grand  que  celui  qui  correspond  à  l'angle  dont  on 
veut  déterminer  la  valeur.  Cet  arctotalse  composeragénéralement 
d'un  certain  nombre  de  circonférences  entières,  et  d'une  portion  de 
circonférence  dont  on  trouvera  la  grandeur  d'après  la  position  que 
l'index  occupera  parmi  les  divisions  du  limbe.  Lorsqu'on  aura 
ainsi  obtenu  le  nombre  de  degrés,  minutes  et  secondes,  représen- 
tant la  valeur  du  multiple  de  l'angle  cherché  que  l'on  a  fait  décrire 
à  la  lunette  supérieure,  il  suffira  de  le  diviser  par  le  nombre  qui 
marque  ce  multiple,  pour  en  conclure  la  valeur  de  l'angle  cherché. 
Pour  diminuer  l'erreur  que  l'on  peut  commettre  dans  la  valeur 
de  l'angle  multiple,  parla  lecture  de  la  position  qu'occupe  l'index 
de  la  lunette  supérieure  à  la  fin  des  opérations,  on  adapte  à  cette 
lunette  quatre  verniers  différents,  répartis  régulièrement  sur  tout 
le  contour  du  cercle.  Un  seul  des  index  qui  accompagnent  ces  ver- 
niers est  employé  à  déterminer  le  nombre  entier  de  divisions  du 
limbe  dont  la  lunette  a  tourné  en  totalité,  depuis  le  commencement 
jusqu'à  la  fin  ;  mais  les  quatre  verniers  donnent  chacun  une  valeur 
de  la  fraction  de  division  que  l'on  doit  ajouter  à  ce  nombre  entier, 
et  c'est  la  moyenne  de  leurs  indications  que  Ton  adopte  comme 
donnant  la  valeur  exacte  de  cette  fraction  de  division.  Des  mi- 
croscopes M,  M,  fig.  76,  sont  disposés  de  manière  qu'on  puisse 
observer  facilement  les  divisions  du  vernieret  la  coïncidence  de 
l'une  d'elles  avec  une  des  divisions  du  limbe  ;  des  vis  permettent  de 
les  faire  mouvoir  dans  toute  la  longueur  du  vernier  correspondant. 
Une  circonstance  importante  à  signaler  dans  la  manœuvre  du 
cercle  répétiteur  c'est  que  chaque  fois  qu'on  détache  une  des  lu- 
nettes du  cercle,  pour  la  faire  tourner  sans  que  le  cercle  soit  en- 
traîné; l'immobilité  du  limbe  peut  être  constatée  à  l'aide  de  l'autre 
lunette,  dont  l'axe  optique  est  dirigé  vers  l'un  des  deux  points  A,  B, 
et  ne  doit  pas  cesser  de  passer  par  ce  point.  Le  moindre  mouve- 
ment que  prendrait  le  cercle,  pendant  que  l'on  fait  mouvoir  une 
des  lunettes,  entraînerait  uneerreur importante  dans  lamesurede 
l'angle  ;  mais  l'observateur  s'apercevrait  nécessairement  du  dépla- 
cement du  cercle,  à  l'aide  de  la  lunette  qui  y  est  restée  fixée. 
Si  l'on  réfléchit  à  la  manière  dont  on  obtient  \a  N^tevtt  &\>xv 
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angle,  en  suivant  la  marche  qui  vient  d'être  indiquée,  on  reconnaît 
que  Terreur  de  lecture  est  bien  diminuée  autant  qu'on  veut  parle 
moyen  de  la  répétition  de  l'angle;  puisque  Terreur  commise  dans 
la  lecture  d'un  angle  dix  fois,  vingt  fois,....  plus  grand  queTangle 
cherché,  est  du  môme  ordre  de  grandeur  que  celle  que  Ton  com- 
mettrait dans  la  mesure  directe  de  cet  angle,  et  qu'elle  se  trouve 
divisée  par  10,  20...  Mais  il  n'en  est  pas  de  même  de  Terreur  de 
pointé  (§  34).  Cette  erreur  ne  se  produit  pas  une  seule  fois  dans  la 
mesure  d'un  multiple  de  L'angle  cherché  :  elle  se  produit  chaque 
fois  qu'on  fait  une  nouvelle  visée.  En  sorte  que,  si  toutes  les  erreurs 
de  pointé,  que  Ton  commet  successivement,  étaient  de  même  sens 
et  égales  entre  elles,  il  en  résulterait  en  définitive,  pour  l'angle 
cherché,  la  même  erreur  que  si  Ton  s'était  contenté  de  le  mesurer 
sans  employer  le  principe  de  la  répétition.  L'erreur  de  pointé  n'est 
atténuée,  par  la  répétition  des  angles,  qu'autant  que  les  erreurs 
commises  dans  les  opérations  successives  se  trouvent  les  unes  dans 
un  sens,  les  autres  en  sens  contraire;  le  résultat  est  le  même,  sous 
ce  rapport,  que  si  Ton  avait  mesuré  à  plusieurs  reprises  Tangle 
cherché  lui-même,  et  qu'on  eût  ensuite  pris  la  moyenne  des 
nombres  ainsi  obtenus. 

§  42.  Mes  are  de»  dis  lance  s  zénithales.  —  Toutes  les  fois 
que  les  deux  côtés  de  Tangle  à  mesurer  sont  déterminés  par  des 
points  que  Ton  peut  observer  au  moyen  de  lunettes,  on  opère 
comme  il  vient  d'être  dit.  Mais  il  n'en  est  pas  toujours  ainsi,  et 
c'est  ce  qui  arrive  notamment  lorsqu'on  veut  mesurer  la.  distance 
zénithale  d'un  point. 

La  verticale,  en  un  lieu  quelconque  de  la  terre,  c'est  la  direction 
suivant  laquelle  agit  la  pesanteur.  Cette  direction  nous  est  indiquée 
d'une  manière  extrêmement  nette  par  l'instrument  bien 
J^Ct^j    connu  sous  le  nom  de  fil  à  plomb,  fig.  85.  On  nomme 
zénith  le  point  du  ciel  vers  lequel  la  verticale  se  dirige. 
La  distance  zénithale  d'un  point,  c'est  la  distance  an- 
gulaire de  ce  point  et  du  zénith;  c'est-à-dire  Tangle  que 
le  rayon  dirigé  vers  ce  point  fait  avec  la  verticale  du  lieu 
d'observation.  Le  zénith  n'est  pas  un  point  visible,  que 
Ton  puisse  observer  avec  une  lunette  ;  c'est  pourquoi  la 
mesure  d'une  dislance  zénithale  ne  peut  pas  s'effectuer 
Fig.  85.     en  appliquant  simplement  ce  que  nous  venons  de  dire 
sur  la  mesure  d'un  angle  en  général  au  moyen  du  cercle 
répétiteur.  On  ne  peut  trouver  la  valeur  de  la  distance  zénithale 
d'un  point  qu'en  suivant  une  marche  toute  spéciale  que  nous 
allons  Faire  connaître. 
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§  W.  Mais,  auparavant,  il  faut  que  nous  disions  quelques  mots 
do  niveau  à  bulle  d'air,  instrument  d'un  usage  fréquent  dans  les 
opérations  du  genre  de  celle  dont  nous  nous  occupons.  Le  niveau 
à  bulle  d'air, /fy.  86,  se  compose  essentiellement  d'un  tubetie  verre 
à  peu  près  cylindrique,  fermé  à 
ses  deux  extrémités,  et  rempli 
presque  complètement  d'un  li- 
quide. La  partie  de  la  capacité  du  Fig#  86 
tube  qui  n'est  pas  occupée  par  le 
liquide  est  remplie  d'air,  ou  bien  de  vapeur  du  liquide  lui-m^me  ; 
c'est  ce  que  l'on  nomme  la  bulle  d'air.  Le  tube  est  presque  entiè- 
rement enveloppé  par  une  garniture  métallique  destinée  à  le  ga- 
rantir; cette  garniture  ne  laisse  apercevoir  que  la  partie  supérieure 
du  tube,  dans  laquelle  se  loge  la  bulle,  lorsque  le  tube  est  pincé 
horizontalement.  Une  légère  courbure  longitudinale,  que  l'on  a 
donnée  au  tube  à  son  intérieur,  dans  la  partie  que  vient  occuper  la 
bulle,  fait  que  cette  bulle  y  prend  une  position  déterminée,  et 
qu'une  très-faible  inclinaison  donnée  au  tube,  dans  un  sens  ou 
dans  l'autre,  occasionne  un  déplacement  notable  de  la  bulle,  qui 
cherche  toujours  à  se  placer  au  point  le  plus  élevé  de  l'espace  où 
elle  est  libre  de  se  mouvoir.  Ce  niveau  à  bulle  d'air  est  employé 
dans  deux  circonstances  différentes  :  1°  pour  reconnaître  l'hori- 
zontalité d'une  surface  plane;  2°  pour  reconnaître  la  verticalité 
de  Taxe  de  rotation  d'un  appareil. 

Dans  le  premier  cas  la  garniture  métallique  du  tube  porte  à  sa 
partie  inférieure  une  règle  également  métallique,  fig.  86.  Dans  la 
construction  du  niveau,  on  dispose  cette  règle  de  telle  manière 
que,  lorsqu'elle  repose  sur  une  surface  horizontale,  la  bulle  d'air 
occupe  le  milieu  de  la  longueur  du  tube.  Mais  on  ne  doit  jamais 
se  fier  sur  ce  que  cette  condition  est  exactement  remplie.  Pour 
reconnaître  si  une  surface  est  bien  horizontale  dans  une  cer- 
taine direction,  on  ne  devra  pas  se  contenter  de  poser  le  niveau 
sur  la  surface  dans  cette  direction  et  de  regarder  si  la  bulle  est 
bien  au  milieu  de  la  longueur  du  tube;  après  qu'on  aura  observé 
la  place  qu'occupe  la  bulle  dans  cette  première  position  du  ni- 
veau, on  devra  retourner  l'instrument  bout  pour  bout,  et  voir  si, 
après  ce  retournement,  la  huile  occupe  toujours  la  môme  place 
dans  le  tube.  Si  la  huile  reste  en  effet  au  môme  point  du  tube  dans 
ces  deux  positions  inverses  du  niveau,  cela  indique  nécessaire- 
ment que  la  surface  est  horizontale  dans  la  direction  soumise  à 
celte  épreuve,  et  cela  lors  môme  que  la  place  occupée  par  la  bulle 
ne  se  trouverait  pas  au  milieu  de  la  longueur  du  luW.  WwKftV 
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d'opérer  ainsi  dans  deux  directions  différentes  prises  sur  la  sur- 
face plane,  dans  deux  directions  perpendiculaires  entre  elles,  par 
exemple,  pour  être  sûr  que  la  surface  est  horizontale. 

Lorsque  le  niveau  à  bulle  d'air  est  employé  pour  reconnaître 
si  l'axe  de  rotation  d'un  appareil  est  bien  vertical,  il  n'a  plus  besoin 
d'être  muni  de  la  règle  inférieure  dont  nous  avons  parlé  précé- 
demment. 11  suffit  qu'il  soit  adapté  d'une  manière  quelconque  à 
l'appareil  dont  il  s'agit,  soit  qu'il  lui  soit  entièrement  fixé,  soit 
qu'il  repose  simplement  sur  certaines  parties  de  cet  appareil. 
Pour  que  l'axe  de  rotation  soit  exactement  vertical,  il  faut  que  la 
bulle  du  niveau  conserve  toujours  la  môme  place  dans  le  tube, 
pour  toutes  les  positions  que  peut  prendre  l'appareil  dans  son 
mouvement  autour  de  cet  axe. 

Le  niveau  à  bulle  d'air  est  un  instrument  extrêmement  sensi- 
ble ;  pour  peu  qu'un  plan  s'écarte  de  la  direction  horizontale,  ou 
qu'un  axe  de  rotation  s'écarte  de  la  direction  verticale,  on  en  est 
averti  par  l'emploi  du  niveau  à  bulle  d'air.  Afin  que  l'on  puisse 
reconnaître  sans  peine  si  la  bulle  d'air  occupe  toujours  la  même 
place  dans  le  tube,  on  trace  habituellement,  sur  la  partie  supé- 
rieure du  tube,  un  certain  nombre  de  divisions  transversales  qui 
servent  de  repères. 

§  44.  La  première  chose  à  faire,  lorsqu'on  veut  se  servir  du  cer- 
cle répétiteur  pour  mesurer  une  distance  zénithale,  c'est  de  ren- 
dre Taxe  de  la  colonne  F,  fig.  76  (page  80),  exactement  vertical. 
Pour  cela  on  se  sert  des  trois  vis  calantes  G,  par  lesquelles  l'in- 
strument repose  sur  son  pied;  en  faisant  tourner  ces  vis  plus  ou 
moins,  dans  un  sens  ou  dans  l'autre,  on  parvient  à  faire  disparaî- 
tre toute  obliquité  de  l'axe  de  la  colonne,  ce  que  Ton  reconnaît  au 
moyen  d'un  niveau  à  bulle  d'air  adapté  ordinairement  au  tuyau 
de  la  lunette  inférieure.  Mais,  pour  arriver  d'une  manière  cer- 
taine et  en  peu  de  temps  à  obtenir  la  verticalité  de  l'axe,  on  suit 
une  marche  particulière  que  nous  allons  indiquer. 

Après  avoir  fait  tourner  le  cercle  autour  de  l'axe  C,  de  manière 
à  amener  son  plan  à  être  à  peu  près  vertical,  on  donne  à  la  lu- 
nette inférieure  une  direction  horizontale,  comme  on  le  voit  sur 
la  fig.  87.  Le  niveau  à  bulle  d'air  a,  que  porte  cette  lunette,  se 
trouve  alors  dans  une  position  convenable  pour  servir  à  recon- 
naître si  l'axe  F  est  bien  vertical.  Cela  fait,  on  amène  le  niveau 
à  bulle  d'air  à  être  dirigé  parallèlement  à  la  ligne  nm,  qui  passe 
par  deux  des  vis  calantes,  fig.  88,  en  faisant  tourner  tout  l'instru- 
ment autour  de  l'axe  F;  puis  on  lui  fait  faire  un  demi-lour  autour 
de  ce  même  axe,  de  manière  à  ramener  le  niveauà  être  encore  pa- 
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ea  la  ligne  mn.  Si,  dans 
«  la  même  placelsur 
1e,  cela  indique  que 
F  n'a  pas  d'indinai- 
ins  un  sens  de  la  ligne 
o'il  ne  penche  ni  vers 
emilém,  ni  versl'ex- 
lé  n  de  celle  ligne. 
i  contraire,  la  bulle 
?eau  ne  se  place  pas 
(me  dans  lesdeux  po- 
i  successives  données 
slrumenl,  c'est  que 
F  penche  vers  m  ou 
t  :  on  agit  alors  sur 
•ux  vis  par  lesquelles 
la  ligne  mn,  ou  sur 
seule  des  deux,  afin 
dresser  l'axe  dans  le 
jue  le  niveau  a  indi- 
en même  lemps  on 
touvoir  la  lunette  in- 
ired'unepelitequan 
sur  le  cercle,  pour 
er  le  niveau  à  avoir 
lie  placée  à  peu  près 
ilieu  desa longueur; 
Hi  recommence  l'o- 
ion  effectuée  déjà 
demment.  pour  re- 
iltre  si  l'on  a  Tait  dis- 
Ire  complètement! 'o- 
ité  de  l'axe  dans  le 
le  la  ligne  mn.  Il  est 
que  l'on  réussisse  du 
ier  coup  ;'l  faire  dis- 
tre  ainsi   cetle  obli-  r\ 

;  mais  on  y  parvient  Fig.  as. 

urs  au  bout  d'un  petit 

>re  de  tâtonnements,  qui  consistent  dans  la  répétition  suc- 
re de  l'opération  dont  nous  venons  de  parler, 
rsqu'on  s'est  assuré  que  l'axe  F  n'a  plus  aucune  o\s\v\\i\Vî 
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dans  le  sens  de  la  ligne  mn,  on  fait  tourner  tout  l'instrument  au- 
tour de  cet  axe  F,  pour  amener  le  niveau  à  être  dirigé  parallèle- 
ment à  la  ligne  pg,  qui  passe  par  la  troisième  vis  calante,  et  qui 
est  perpendiculaire  à  la  ligne  mn;  puis  on  répète,  pour  la  direc- 
tion pq,  ce  que  Ton  avait  fait  pour  la  direction  mn,  en  ayant  soin 
de  ne  toucher  qu'à  la  troisième  vis  calante,  située  sur  pq,  pour 
redresser  Taxe  F  dans  la  direction  de  cette  ligne.  L'axe,  ayant 
ainsi  été  redressa  dans  deux  directions  différentes  perpendicu- 
laires l'une  à  l'autre,  doit  se  trouver  exactement  vertical,  et  par 
conséquent  la  bulle  du  niveau  doit  rester  entre  les  mêmes  re- 
pères du  tube  pour  toutes  les  positions  que  l'on  donne  à  l'instru- 
ment en  le  faisant  tourner  autour  de  l'axe  F. 

Une  fois  que  l'axe  de  la  colonne  a  été  rendu  vertical,  il  faut  en- 
core amener  le  plan  du  limbe  à  être  exactement  vertical,  en  le 
faisant  tourner  plus  ou  moins  autour  de  l'axe  horizontale,  fig.  76. 
La  verticalité  de  ce  plan  se  reconnaît  au  moyen  d'un  fil  à  plomb 
très-délié  que  l'on  approche  du  cercle.  Pour  plus  de  commodité, 
on  adapte  au  cercle  deux  appendices  saillants  de  même  dimension, 
l'un  à  sa  partie  supérieure,  l'autre  à  sa  partie  inférieure,  et  Ton 
s'assure,  au  moyen  du  fil  à  plomb,  si  deux  points  de  repère  qu'ils 
portent  sont  bien  situés  sur  une  même  verticale.  Mais,  afin  qu'on 
n'ait  pas  à  répéter  cette  opération  chaque  fois  qu'on  a  à  effectuer 
une  mesure  de  distance  zénithale,  on  adapte  à  la  douille  B,  fig.  76, 
un  petit  niveau  à  bulle  d'air,  dont  la  bulle  se  place  exactement  au 
milieu  de  la  longueur  du  tube,  lorsque  le  fil  à  plomb  indique  que 
le  cercle  est  vertical  :  en  sorte  que,  habituellement,  on  se  contente 
d'observer  ce  petit  niveau,  pour  constaler  la  verticalité  du  cercle. 
§  45.  L'axe  de  la  colonne  du  cercle  répétiteur  et  le  plan  de  son 
limbe  ayant  été  ainsi  rendus  verticaux,   l'instrument' se  trouve 
dans  les  conditions  convenables  pour  servira  la  mesure  des  dis- 
tances zénithales.  On  fait  alors  tourner  la  lunette  supérieure  sur 
le  cercle  jusqu'à  ce  que  son  index  coïncide  avec  le  zéro  de  la 
graduation,  et  on  la  fixe  au  cercle  dans  celle  position;  puis  on 
fait  tourner  le  cercle  avec  la  lunette,  d'abord  autour  de  Taxe  de 
la  colonne,  pour  amener  le  plan  vertical  du  cercle  à  passer  par 
le  point  A  qu'on  veuLobserver,  ensuite  autour  de  l'axe  du  cercle 
pour  amener  l'axe  optique  de  la  lunette  à  élre  exactement  dirigé 
vers  ce  point  A,  fig.  89.  Le  cercle  étant  fixé  dans  celte  position 
au  moyen  de  la  vis  tangente  qui  agit  à  l'extrémité  de  son  axe 
(§  40),  on  fait  faire  un  demi-tour  à  tout  l'instrument  autour  de 
l'axe  de  la  colonne,  pour  l'amener  dans  la  position  qu'indique  la 
/fy.  90; puis  on  détache  la  lunette  supérieure,  et  on  la  fait  tour- 
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ner seule  autour  de  l'axe  du  cercle,  de  ma- 
nière à  la  ramener  vers  le  point  A,  fig.  91 .  Il 
est  bien  clair  que,  dans  ce  mouvement,  la 
lunette  a  tourné  précisément  d'un  impie. 
double  de  la  distance  zénithale  AOZ  que  l'on 
veut  déterminer,  et  qu'en  lisant  le  nombre 
de  degrés,  minutes  et  secondes,  de  la 
graduation,  auquel  correspond  l'index  qui 
accompagne  la  lunette,  on  n'aura  qu'à  pren- 
dre la  moitié  de  ce  nombre  pour  avoir  la 
laleur  de  cette  distance  zénithale. 

L'opération  se  termine  là,  si  l'on  se  con- 
tente d'avoir  mesuré  le  double  de  l'angle 
cherché.  Mais  si  l'on  veut  déterminer  la  va- 
leur d'un  plus  grand  mulliple  de  cet  angle, 
on  continue  de  la  manière  suivante.  L'in- 
strument étant  dnns  la  position  qu'indique 
hfig.  91,  on  lui  fait  Taire  un  demi-tour  au- 
tour de  l'aie  de  la  colonne,  fig.  92  ;  puis  on 
fait  tourner  le  cercle  dans  son  plan,  jusqu'à 
ce  que  la  lunette,  qui  lui  est  restée  flu'e, 
soit  de  nouveau  dirigée  vers  le  point  A,  fig. 
93.  Dès  lors  l'instrument  se  retrouve  dans 
une  position  identique  avec  celle  qu'on  lui 
avait  donnée  d'abord,  si  ce  n'est  que  l'index 
de  la  lunette,  au  lieu  d'être  au  zéro  de  la 
graduation,  se  trouve  à  une  dislance  angu- 
laire de  ce  zéro  double  de  l'angle  dont  on 
cherche  la  valeur.  Une  nouvelle  opération, 
entièrement  pareille  à  celle  qui  vient  d'être 
expliquée,  Tait  décrire  à  cet  index  un  arc  du 
limbe  précisément  égal  à  celui  qu'il  a  déjà 
décrit  ;  et  la  nouvelle  position  qu'il  occupe, 
après  cette  seconde  opération,  fait  connaî- 
tre la  valeur  du  quadruple  de  l'angle  cherché. 
On  conçoit  qu'en  répétant  successivement 
3  fois, 4  fois,  5  fois...  cette  même  opération, 
on  parvient  à  connaître,  par  une  seule  lec- 
ture, la  valeur  d'un  angle  égal  à  6  fois, S  fois, 
10  fois...  la  distance  zénithale  cherchée;  et 
que  par  suite  on  peut  en  déduire  une  va- 
leur très-exacte  àecette  distance  zénithale. 
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§  46.  Théodolite.  —  Le  cercle  répétiteur  permet  de  mesurer 
avec  une  grande  exactitude  l'angle  AOB,  fig.  i>4,  formé  par  les 
lignes  droites  qui  joignent  les  deux  points  A  et  B  au  point  Ocù 
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l'on  se  trouve.  Mais  le  plus  souvent  ce  n'est  pas  cet  angle  dont  on 
à  besoin  :  c'est  l'angle  compris  entre  les  plans  verticaux  ZOA,  ZOB, 
qui  passent  par  ces  deux  points,  c'est-à-dire  l'angle  aOb  formé  par 
les  intersections  Oa,  06  de  ces  deux  plans  verticaux  avec  le  plan 
horizontal  HH.  La  connaissance  de  l'angle  AOB,  mesuré  au  moyen 
du  cercle  répétiteur,  jointe  à  celle  des  angles  ZOA,  ZOB,  qui  ne 
sont  autre  chose  que  les  distances  zénithales  des  points  A  et  B, 
suffit  pour  qu'on  puisse  en  déduire  l'angle  a06,  soit  par  une  con- 
^  struction  géométrique,  soit  par  un  calcul  trigonomélrique.  Mais 
'  il  serait  beaucoup  plus  commode  de  pouvoir  mesurer  directe- 
ment cet  angle  aOb.  C'est  dans  ce  but  qu'on  a  imaginé  le  théo- 
dolite, dont  nous  allons  faire  la  description. 

Cet  instrument  est  représenté  par  la  fig.  95.  11  se  compose  es- 
sentiellement de  deux  cercles  gradués,  dont  l'un  est  vertical,  et 
l'autre  horizontal.  Le  premier  de  ces  deux  cercles  A  est  adapté  à 
l'extrémité  d'un  axe  horizontal  B,  autour  duquel  il  peut  tourner 
sur  lui-môme.  L'axe  B  est  porté  par  I  extrémité  supérieure  d'un 
axe  vertical  C  autour  duquel  le  cercle  A  et  l'axe  B  peuvent  tour- 
ner d'un  mouvement  commun.  Un  contre-poids  D  sert  à  équili- 
brer le  poids  du  cercle  A,  en  ramenant  sur  Taxe  vertical  C  le 
centre  de  gravité  de  tout  ce  qui  est  mobile  autour  de  cet  axe.  Le 
second  cercle  E  a  son  centre  exactement  situé  sur  l'axe  vertical  C, 
et  peut  tourner  dans  son  plan  autour  de  cet  axe. 
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Le  pied  de  l'instrument  est  muni  de  trois  vis  calantes,  comme 
le  cercle  répétiteur.  t:n  niveau  F,  situé  près  de  la  face  intérieure 
du  cercle  vertical  A,  sort  à  rendre  Taxe  C  exactement  vertical,  en 
opérant  comme  nous  l'avons  dit  pour  le  cercle  répétiteur  (§  44). 
Ce  niveau  ne  peut  pas  tourner  autour  du  cercle  vertical,  comme 
cela  avait  lieu  dans  le  cercle  répétiteur,  où  il  était  porté  par  la 
lunette  intérieure;  mais  on  peut  lui  donner  un  léger  mouve- 
ment, au  moyeu  d'une  vis  a,  qui  permet  d'élever  ou  d'abaisser 
une  de  ses  extrémités  d'une  petite  quantité,  en  le  faisant  tourner 
autour  d'un  petit  axe  situé  à  son  autre  extrémité  :  de  cette  ma- 
nière on  peut  faire  en  sorte  que  ta  bulle  du  niveau  soit  exacte- 
mentau  milieu  delà  longueur  du  tube,  lorsque  Taxe  C  est  vertical. 
La  verticalité  de  l'axe  C  étant  obtenue,  on  doit  amener  le  plan  du 
cercle  A  à  être  exactement  vertical.  A  cet  etVet,  on  a  disposé  Taxe  B 
de  ce  cercle  de  telle  manière  qu'il  puisse  prendre  un  petit  mou- 
vement autour  d'un  petit  axe  6;  une  vise  permet  d'élever  ou  d'a- 
baisser à  volonté  l'extrémité  de  Taxe  B,  en  le  faisant  tourner  au- 
tour de  b,  et  par  conséquent  de  rendre  le  cercle  A 
n  exactement  vertical,  dans  le  cas  où  il  se  trouve- 
rait légèrement  incliné  dans  un  sens  ou  dans  l'au- 
tre. Pour  reconnaître  si  ce  cercle  est  bien  verti- 
cal ,  ou ,  ce  qui  revient  au  même,  si  Taxe  B,  autour 
F.     %  duquel  il  tourne,  est  bien  horizontal,  on  se  sert 

d'un  niveau  mobile,  représenté  ici  à  part,  fig. 96. 
Ce  niveau  est  muni,  à  ses  deux  extrémités,  de  deux  pieds  par  les- 
quels on  peut  l'appuyer  sur  deux  parties  de  Taxe  B  qui  sont  cylin- 
driques et  de  même  diamètre.  Une  petite  fourchette  h,  fig.  95, 
soutient  le  corps  du  niveau  dans  celte  position,  et  l'empêche  de 
tomber  d'un  côté  ou  de  l'autre.  Après  avoir  posé  le  niveau  sur 
l'axe  B  et  avoir  observé  la  position  qu'occupe  la  bulle  dans  le 
tube,  on  l'enlève  pour  le  poser  de  nouveau  en  le  retournant,  et 
l'on  examine  si  la  bulle.se  replace  dans  la  môme  position.  On  est 
en  mesure  par  là  de  savoir  si  l'axe  B  est  bien  horizontal,  ou  bien 
si  l'on  doit  faire  tourner  la  vis  c  dans  un  sens  ou  dans  l'autre, 
pour  obtenir  cette  horizontalité. 

Une  lunette  G  est  adaptée  au  cercle  vertical  A.  Cette  lunette  est 
fixée  à  un  cercle  tout  entier,  qui  est  comme  incrusté  dans  le  cercle 
A,  et  qui  se  meut  à  son  intérieur  sans  cesser  de  le  toucher  partout 
son  contour.  De  même  toute  la  partie  de  l'instrumentquisurmonte 
le  cercle  horizontal  të  est  liée  invariablement  à  un  cercle  entier, 
qui  se  meut  à  l'intérieur  du  cercle  E,  en  se  raccordant  avec  lui 
de  tous  les  côtés.  Une  pince  d,  avec  vis  do  pression  et  vis  de  rap- 


THEODOLITE.  95 

pel,  sert  à  6xer  le  cercle  E  au  pied  de  l'instrument,  et  à  lui  don- 
ner au  besoin  un  mouvement  lent  autour  de  Taxe  C.  Une  autre 
pince  «,  analogue  à  la  précédente,  sert  à  fixer  tout  le  haut  de 
l'instrument  au  cercle  E.  Une  troisième  pince  f  sert  à  fixer  le 
limbe  A  de  manière  à  s'opposer  à  ce  qu'il  tourne  autour  de  son 
centre.  Enfin  une  quatrième  pince,  que  l'on  n'aperçoit  pas  sur 
la  figure,  est  destinée  à  fixer  la  lunette  G  au  cercle  A. 

Une  seconde  lunette  H  est  adaptée  au  pied  de  l'instrument,  et 
ne  peut  prendre  qu'un  faible  mouvement,  dans  différentes  direc- 
tions, de  part  et  d'autre  de  sa  position  actuelle.  Celte  lunette  n'a 
pas  d'autre  objet  à  remplir  que  de  constater  que  le  pied  de  l'instru- 
ment n'a  pas  bougé  pendant  toute  la  durée  des  opérations.  Pour 
cela,  on  profite  du  petit  mouvement  qu'elle  peut  prendre,  pour 
amener  son  axe  optique  dans  la  direction  d'un  point  quelconque, 
Facile  à  reconnaître,  et  situé  à  une  distance  un  peu  grande  du  lieu 
où  est  placé  l'instrument;  et  de  temps  en  temps,  pendant  que  l'on 
manœuvre  l'instrument,  on  s'assure  si  l'axe  optique  de  la  lu- 
nette H  conserve  bien  exactement  la  direction  qu'on  lui  avait  don- 
née tout  d'abord.  Une  vis  de  rappel  g  sert  à  faire  mouvoir  lente- 
ment cette  lunette,  pour  amener  son  axe  optique  dans  la  direction 
du  point  particulier  que  l'on  prend  ainsi  pour  point  de  repère. 

§  47.  Pour  mesurer  l'angle  compris  entre  les  deux  plans  ver- 
ticaux qui  passent  par  deux  objets,  on  fait  tourner  d'abord  toute 
la  partie  supérieure  de  l'instrument,  indépendamment  du  limbe 
gradué  E,  jusqu  ace  que  l'index  tracé  sur  le  cercle  qui  se  meut  à 
l'intérieur  de  ce  limbe  coïncide  exactement  avec  le  zéro  de  la  gra- 
duation, et  l'on  fixe  ce  cercle  au  limbe  E  dans  cette  position  à  l'aide 
de  la  pince  e  ;  on  fait  alors  tourner  le  limbe  E  avec  tout  ce  qui  le 
surmonte,  et  l'on  fait  mouvoir  en  même  temps  la  lunette  G  au  tour 
du  centre  du  cercle  A,  jusqu'à  ce  quel'axc  optique  de  cette  lunetlc 
soit  exactement  dirigé  vers  le  premier  des  deux  objets  que  l'on 
veut  observer  ;  on  fixe  le  limbe  E  dans  cette  position  au  moyen  de 
la  pince  d;  puis,  après  avoir  desserré  la  pince  e,  on  fait  tourner  le 
haut  de  l'instrument  autour  de  l'axe  C,  de  manière  à  amenerl'axe 
optique  de  la  lunette  G  à  passer  par  le  second  objet  :  l'index  du 
cercle  qui  se  meut  à  l'intérieur  du  limbe  E  a  décrit  par  là,  sur 
ce  limbe,  un  arc  servant  de  mesure  à  l'angle  cherché,  arc  dont 
on  peut  lire  la  valeur  sur  la  graduation,  si  l'on  ne  veut  pas  répé- 
ter l'angle.  Si  l'on  veut  employer  le  principe  de  la  répétition  des 
angles,  on  fixe  le  haut  de  l'instrument  au  limbe  K,  dans  la  nou- 
velle position  qu'on  lui  a  donnée;  on  desserre  la  pince  d,  et  l'on 
fait  tourner  le  limbe  E  avec  tout  ce  qui  est  au-dessus  4g\w\,  \\xv 
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qu'à  ce  que  la  lunette  G  soit  de  nouveau  dirigée  vers  le  premier 
objet  ;  on  arrête  alors  le  cercle  E  dans  cette  position,  en  le  fixant 
au  moyen  de  la  pince  d,  puis  on  en  détache  la  partie  supérieure 
de  l'instrument,  que  l'on  fait  tourner  jusqu'à  ce  que  la  lunette  G 
vise  le  second  objet  ;  il  esl  clair  que,  par  là,  l'index  du  cercle  in- 
térieur au  limbe  E  a  décrit  un  nouvel  arc  égal  à  celui  qu'il  avait 
déjà  décrit  dans  la  première  opération.  En  continuant  de  la  même 
manière,  on  peut  faire  parcourir  à  cet  index  un  arc  trois  fois,  qua- 
tre fois,  cinq  fois,...  plus  grand  que  celui  qui  sert  de  mesure  à 
l'angle  cherché  ;  la  lecture  de  cet  arc  multiple  fournira  donc  une 
valeur  très- ex  acte  de  l'angle.  Cotte  lecture  se  fait,  comme  dans  le 
rercle  répétiteur,  au  moyen  de  plusieurs  verniers  dont  les  divi- 
sions sont  éclairées  par  de  petites  plaques  de  verre  dépoli  m,  m; 
des  microscopes  n,  n,  peuvent  être  amenés  au-dessus  de  ces  ver- 
niers, afin  qu'on  puisse  en  observer. facilement  les  indications. 

Le  théodolite  peut  être  employé,  aussi  bien  que  le  cercle  répé- 
titeur, pour  la  mesure  des  distances  zénithales  (§  45).  Dans  ce 
cas,  c'est  sur  le  cercle  vertical  A  que  se  fait  la  lecture  del'angle,*ou 
plutôtdumullipledecet  angle  quirésultedes  opérations  effectuées. 

§  48.  Pour  définir  la  direction  suivant  laquelle  on  aperçoit  un 
objet,  on  peu  t  indiquer  l'angle  que  cette  direction  fait  avec  la  ver- 
licale,  et  en  outre  l'angle  que  le  plan  vertical  qui  contient  l'objet 
fait  avec  un  plan  vertical  particulier  pris  pour  plan  de  comparai- 
son ;  la  connaissance  de  ces  deux  angles  suffit,  en  effet,  pour  qu'on 
sache,  sans  aucune  ambiguïté,  dans  quelle  direction  se  trouve 
l'objet.  Le  premier  est  ce  que  nous  avons  nommé  la  distance 
zénithale  de  l'objet;  le  second  se  nomme  son  azimut.  Le  théodolite 
est  éminemment  propre  à  fournir  à  la  fois  les  valeurs  de  ces  deux 
angles,  pourvu  néanmoins  que  l'on  ne  veuille  pas  en  effectuer 
la  répétition.  Concevons,  en  effet,  que  le  limbe  E  ait  été  fixé,  à 
l'aide  de  la  pince  d,  dans  une  position  telle  que,  lorsque  l'index 
qui  se  meut  le  long  de  ses  divisions  se  trouve  en  face  du  zéro,  la 
lunette  G  soit  dirigée  dans  le  plan  vertical  fixe  à  partir  duquel  se 
comptent  les  azimuts  ;  concevons  de  plus  que  le  limbe  A  ait  été 
placé  de  telle  manière,  que  l'index  mobile  avec  la  lunette  G  soit 
au  zéro  du  limbe,  lorsque  l'axe  optique  de  la  lunette  est  exacte- 
ment vertical.  Il  suffira  de  faire  tourner  tuut  le  haut  de  l'instru- 
ment autour  de  l'axe  C,  sans  entraîner  le  limbe  E,  et  la  lunette  G 
autour  du  centre  du  cercle  A,  sans  que  ce  cercle  tourne,  jus- 
qu'à ce  que  l'axe  optique  de  la  lunette  soit  dirigé  vers  l'objet  par- 
ticulier dont  on  s'occupe  :  l'azimut  de  cet  objet  sera  fourni  par 
le  cercle  E,  et  sa  distance  zénithale  par  le  cercle  A. 
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Le  cercle  horizontal  Ë  est,  pour  celle  raison,  souvent  désigné 
■ous  le  nom  de  cercle  azimutal.  Il  eu  est  de  même  du  petit  cercle 
gradué  que  l'on  voit  au  bas  de  la  colonne  du  cercle  répétiteur, 
fi§.  7»  (page  80),  et  qui  sert  également  à  mesurer  les  azimuts, 
quoique  d'une  manière  beaucoup  moins  exacte. 

g  49.  » eit» ut.  —  La  mesure  d'un  angle,  effectuée  au  moyen 
d'un  des  instruments  dont  nous  venons  de  parler,  suppose  essen- 
tiellement que  l'instrument  repose  sur  un  support  parfaite  me  ni 
fixe  :  aussi  ne  peuvent-ils  pas  servir  aux  marin*  pendant  leurs 
voyages,  à  cause  de  la  mobilité  des  navires  qui  les  portent.  Les 
marins  ont  cependant  besoin  de  mesurer  de  temps  en  temps  cer- 
tains angles,  afin  de  déterminer  la  position  où  ils  se  trouvent  :  c'est 
pour  cela  qu'on  a  imaginé  les  instruments  à  réflexion,  qui  peuvent 
être  employée  sans  avoir  besoin  de  reposer  sur  uu  support  fixe, 
el  qui  permettent  de  mesurer  un  angle  au  moyeu  d'une  seule 
visée.  Parmi  les  instruments  à  réflexion,  le  sextant  est  le  plus  em- 
ployé" ;  c'est  le  seul  que  nous  décrirons. 

Le  sextant,  fiy.  97,  se  compose  d'un  limbe  gradué  AA,  qui 
forme  à  peu  près  la  sixième  partie  d'un  cercle  entier  (d'où  le  nom 


de  irTtant).  Deux  miroirs  plans  B,  C,  lui  sont  adaptés  perpendi- 
culairement h  sa  surface,  et  sont  destinés  ii  réuitVvt  V»  vwjonsft» 
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lumière  qui  viennent  des  objets  visés,  ainsi  que  nous  allons  l'ex- 
pliquer. Une  lunette  DE,  fixée  à  l'on  de»  bords  de  l'instrument,  est 
dirigée  vers  le  pelil  miroir  C,  et  sert  &  recueillir  les  rayons  de  lu- 
mière qui  en  émanent,  pour  les  introduire  dans  l'œil.  Ce  petit  mi- 
roir C  est  fixe  sur  le  sextant  ;  mais  il  n'en  est  pas  de  même  du 
grand  miroir  B,  qui  peut  tourner  autour  du  centre  du  limbe,  avec 
une  alidade  F  avec  laquelle  il  fait  corps,  tin  index  et  un  vernier, 
portés  par  l'extrémité  de  cette  alidade,  permettent  de  lire  sur  le 
Umbe  gradué  la  quantité  dont  le  grand  miroir  a  tourné;  une  visde 
pression  et  une  vis  de  rappel,  analogues  à  celles  dont  nous  avons 
déjà  parlé  précédemment,  servent  à  fixer  l'alidade  au  limbe  et  i 
lui  donner,  ainsi  qu'au  miroir  B,  un  mou  vement  leu  t  au  moyeu  du- 
quel on  peut  les  amener  exactement  dans  la  position  qu'ils  doivent 
occuper.  Un  microscope  G  est  adapté  à  l'alidade  F  ;  la  pièce  qui  le 
porte  peut  tourner  autour  du  pointa,  de  manière  à  l'amener  au- 
dessus  des  divisions  du  vernier.  Une  poignée  H 
j^è  :*^  située  au-dessous  de  l'instrument  sert  à  Le 
*3il4^k  tenir  pendant  qu'on  observe,  ainsi  qu'on  le 
"I  sur  l-i  fig.  98.  Tandis  que  la  main  droite 
de  l'observateur  saisit  la  poignée  H,  sa  main 
i  gauche  agit  à  l'extrémité  de  l'alidade,  soit  en 
la  poussant  ou  la  tirant  librement  le  long  du 
limbe,  soi!  en  serrant  la  vis  de  pression,  pour 
tourner  ensuite  la  visde  rappel,  afin  d'amener 
Fig.  t*.  exactement  le  grand  miroir  dans  la  position 

convenable. 
Les  deux  miroirs  B,C,  sont  Tonnés  dedeux  petits  morceaux  de 
glice  à  Taces  planes  et  parallèles,  étantes  sur  leur  lace  postérieure. 
Mais  le  petit  miroir  C  n'est  pas  élamii  dans  toute  sa  hauteur  ;  une 
moitié  seulement  de  ce  miroir  est  étamée,  jusqu'à  la  ligni  m», 
fig.  99;  en  sorte  que  luute  la  partie  située  au-dessus  de  cette 
ligne  est  transparente,  et  laisse  passer  les  rayons 
de  lumière  sans  leur  faire  éprouver  aucune  dévia- 

§  SU.  Pour  mesurer  un  angle  au  moyen  du  sex- 
tant, on  le  prend  par  la  poignée  H,  et  on  le  place 
ng  sa,  devant  son  œil,  comme  l'indique  la  fig.  98,  en  l'in- 
clinant plus  ou  moins,  de  minière  à  l'amener  dans 
le  plan  de  l'angle.  On  le  dirige  ensuite  dans  ce  plan,  de  manière  à 
voir,  avec  lalunclle,  l'objet  par  lequel  passe  un  des  eûtes  de  l'angle 
amesurer.  Le  pelil  miroir  C  n'empêche  pas  que  l'on  ne  puisse  viser 
"'""'  '""•clemeolcet  objet  avec  la  lunette;  les  rayons  lumineux  qui 
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en  tiennent  traversent  la  partie  supérieure  non  étamée  du  miroir, 
et  pénètrent  dans  la  lunette  absolument  comme  si  ce  miroir  n'exis- 
tait pas.  On  saisit  alors  l'extrémité  de  l'alidade  avec  la  main  gauche, 
et  on  la  fait  tourner,  avec  le  grand  miroir  B,  autour  du  centre  du 
limbe,  sans  cesser  de  regarder  dans  la  lunette;  pendant  ce  mou- 
vement, on  voit  successivement  différentes  images  passer  devant 
l'image  immobile  de  l'objet  vers  lequel  la  lu  ne  I  te  est  dirigée  :  ce 
sont  les  images  d'objets  plus  ou  moins  éloignés  du  premier,  d'où 
émanent  des  rayons  lumineux  qui  pénètrent  dans  la  lunette,  après 
avoir  subi  une  première  réflexion  sur  le  miroir  B,  et  une  seconde 
surlapartieélaméedu  miroir  C.On  arrête  l'alidade  au  moment  où, 
parmi  ces  images  qui  se  succèdent,  on  aperçoit  celle  de  l'objet  qui 
détermine  le  second  côté  de  l'angle;  et,  après  avoir  serré  la  vis  de 
pression,  on  fait  tourner  la  vis  de  rappel,  de  manière  à  amener 
l'image  mobile  de  cet  objet  à  coïncider  exactement  avec  l'image 
fixe  de  l'objet  vers  lequel  la  lunette  est  dirigée,  et  qui  se  trouve  sur 
le  premier  côté  de  l'angle.  La  position  que  l'index  de  l'alidade  oc- 
cupe sur  le  limbe  gradué  fait  alors  connaître  la  grandeur  de  l'angle 
cherché,  ainsi  que  nous  allons  le  faire  comprendre  sans  peine. 

Concevons  que  l'alidade  ait  d'abord  été  placée  sur  le  limbe,  de 
telle  manière  que  le  grand  miroir  occupe  la  position  dd,  dans  la- 
quelle il  est  parallèle  au  petit  miroir  C,  fig.  100.  Lorsque  la  lunette 
DE  sera  dirigée  vers  un  objet  R  très-éloigné,  on  verra  à  son  inté- 
rieur, non-seulement  une  image  directe  de  cet  objet,  mais  encore 
nue  seconde  image  du  môme  objet,  produite  par  les  rayons  qui  se 
seront  doublement  réfléchis  sur  les  miroirs  B,  C.  Mais  ces  deux 
images  se  confondront  tellement 
l'une  avec  l'autre,  qu'il  semblera 
'  qu'il  n'y  en  ait  qu'une.  On  voit,  en 
effet,  qu'un  rayon  RB,  qui  tombe 
sur  le  grand  miroir,  se  réfléchit 
une  première  fois  suivant  BC, puis 
une  seconde  fois  suivant  une  di- 
rection exactement  parallèle  à  sa 
direction  primitive  ;  en  sorte  qu'il 
est  dans  les  mêmes  conditions  que 
s'il  venait  directement  de  l'objet 
éloigné  R,  sans  avoir  subiaucune 
réflexion.  Mais  dès  qu'on  dérange 
le  grand  miroir  B,  en  faisant  mou- 
voir l'alidade  sur  le  limbe,  on  voit 


Fig.  100. 


l'image  de  l'objet  R  se  dédoubler  :  l'image  directe  Y&%to\mmoMta% 
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l'image  produite  par  double  réflexion  s'en  éloigne,  et  est  remplacée 
successivement  par  les  images  de  divers  autres  objets,  produites 
également  par  une  double  réflexion  sur  les  deux  miroirs.  Lorsque  le 
grand  miroir  a  été  ainsi  amené  dans  la  position  d'd',  c'est  l'image 
doublement  réfléchie  d'un  point  éloigné  S,  par  exemple,  qui  coïn- 
cide avec  l'image  directe  du  point  R.  Or  le  miroir,  en  passant  de  la 
position  dd  à  la  position  d'd\  a  tourné  d'un  angle  eBe';  la  perpen- 
diculaire BiN  à  ce  miroir  a  dû  tourner  d'un  angle  égal  NBN',  pour 
prendre  la  position  BN'  ;  l'angle  de  réflexion  NBC  s'est  donc  accru 
d'un  angle  égal  à  eBe'.  Mais  l'angle  d'incidence  du  rayon  qui  se 
réfléchit  suivant  BC,  angle  qui  était  d'abord  RBN,  a  dû  s'accroître 
de  la  même  quantité,  puisque  cet  angle  est  toujours  égal  à  l'angle 
de  réflexion  :  donc  la  somme  de  ces  deux  angles,  c'est-à-dire 
l'angle  formé  par  le  rayon  incident  et  le  rayon  réfléchi,  a  dû 
s'accroître  d'une  quantité  SBR  double  de  l'angle  eBe'.  Ainsi  l'on 
voit  que,  si  l'image  doublement  réfléchie  du  point  S  coïncide  avec 
l'image  directe  du  point  R,  les  directions  des  rayons  qui  viennent 
de  ces  deux  points  font  entre  elles  un  angle  double  de  l'angle  eBe'; 
c'est-à-dire  de  l'angle  dont  on  a  fait  tourner  l'alidade  pour  amener 
le  grand  miroir  de  la  position  dd  à  la  position  d'd',  qui  a  produit 
cette  coïncidence  des  images  des  points  R,  S.  Pour  que  l'index  de 
l'alidade  fasse  connaître  immédiatement  l'angle  formé  par  ces 
deux  directions  des  points  visés  R,  S,  on  place  le  zéro  de  la  gra- 
duation du  limbe  au  point  où  s'arrête  l'index,  lorsque  le  grand 
miroir  occupe  la  position  dd,  c'est-à-dire  lorsqu'il  est  parallèle 
au  petit  miroir;  de  plus,  on  divise  le  limbe,  à  partir  de  ce  point, 
en  parties  deux  fois  plus  petites  que  s'il  s'agissait  du  limbe  d'un 
cercle  ordinaire,  tout  en  leur  conservant  les  mêmes  dénomina- 
tions :  ainsi  un  arc,  qui  correspond  à  un  angle  au  centre  de  5  de- 
grés, est  désigné  sur  le  limbe  comme  étant  de  10  degrés.  D'après 
cela,  lorsqu'on  a  établi  la  coïncidence  entre  l'image  directe  d'un 
point  et  l'image  doublement  réfléchie  d'un  autre  point,  il  suffit 
de  lire  le  nombre  de  degrés,  minutes  et  secondes  de  la  gradua- 
tion auquel  correspond  l'index  de  l'alidade,  et  ce  nombre  est  la 
valeur  de  l'angle  compris  entre  les  lignes  qui  joignent  ces  deux 
points  au  lieu  de  l'observation. 

§  51 .  La  lunette  adaptée  au  sextant  n'est  pas  absolument  indis- 
pensable pour  l'opération  qui  vient  d'être  indiquée;  elle  peut 
être  remplacée,  comme  on  le  fait  quelquefois,  par  un  simple 
tuyau  destiné  à  fixer  la  direction  suivant  laquelle  on  doit  re- 
garder. Mais,  outre  que  la  lunette  permet  de  distinguer  beau- 
M'»p  mieux  les  objets  éloignés  que  l'on  observe,  elle  donne 
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lieu  à  une  particularité  importante,  qui  mérite  d'être  signalée. 

Supposons,  pour  fixer  les  idées,  que  Ton  observe  directement 

un  cercle  blanc  1,  fig.  101 ,  et  que  le  grand  miroir  du  sextant  ait  été 

amené  à  être  parallèle  au  petit  miroir  G.  Si  Ton  mène  un  ptan 

o-  *  -41 


Fig.  101. 

par  le  centre  de  l'œil  et  par  la  ligne  mn  qui  limite  la  partie  éla- 
méedu  petit  miroir,  ce  plan  coupera  le  cercle  I  en  deux  portions, 
suivant  la  ligne  pq.  L'œil,  en  regardant  dans  la  direction  du 
petit  miroir  C,  sans  interposition  de  lunette,  verra  directement 
la  portion  du  cercle  I  qui  est  au-dessus  de  la  ligne  pq,  et  par 
double  réflexion  la  portion  du  cercle  qui  est  au-dessous  de  cette 
ligne;  s'il  voit  ainsi  un  cercle  complet,  c'est  par  suite  de  la  jux- 
taposition des  images  de  ces  deux  parties.  En  faisant  mouvoir  un 
peu  le  grand  miroir  au  moyen  de  l'alidade  qui  lui  est  fixée,  on 
verra  la  partie  supérieure  du  cercle  I  rester  immobile,  et  sa  par- 
tie inférieure  se  déplacer;  les  deux  portions  de  cercle  ne  seront 
plus  juxtaposées  de  manière  à  faire  un  cercle  complet. 

L'emploi  d'une  lunette  fait  que  les  choses  se  passent,  tout  au- 
trement. Au  lieu  de  ne  voir  directement  que  la  partie  du  cercle  I 
qui  est  au-dessus  de  la  ligne  pq,  on  voit  ce  cercle  tout  entier;  et 
de  même,  au  lieu  de  ne  voir  par  double  réflexion  que  la  portion  de 
ce  cercle  qui  est  au-dessous  de  pq,  on  voit  également  la  totalité 
de  ce  cercle.  Pour  le  faire  comprendre,  prenons  un  point  r  situé 
au-dessous  de  la  ligne  pq.  Ce  point  ne  peut  envoyer  aucun  rayon 
de  lumière  à  l'œil,  lorsqu'on  n'ejuploie  pas  de  lunette:  il  est  caché 
parla  partie  étamée  du  miroir  C.  Mais,  lorsqu'on  observe  avec  une 
lunette,  certains  rayons  partis  de  ce  point,  tels  que  rs,par  exem- 
ple, peuvent  traverser  le  miroir  C  dans  sa  partie  transparente,  et 
tomber  sur  l'objectif;  la  déviation  que  leur  fait  subir  l'objectif  les 
ramène  alors  vers  l'œil,  et  ils  peuvent  y  pénétrer,  malgré  l'obsta- 
cle qui  est  interposé  entre  le  point  r  et  l'œil.  Ainsi  l'œil,  en  regar- 
dant dans  la  lunette,  ne  verra  plus  seulement  la  portion  du  cercle  1 
située  au-dessus  depq,  mais  bien  le  cercle  tout  entier;  pourvu  tou- 
tefois que  ce  cercle  ne  soit  pas  Irop  grand.  Il  en  eslafc\x\&K\fc^svtt 
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l'image  doublement  réfléchie,  qui  ne  se  rapportera  plus  seulement 
à  la  partie  du  cercle  située  au-dessous  de  pq,  mais  à  la  totalité 
de  ce  cercle.  Le  cercle  unique  que  Ton  verra,  lorsque  les  deux 
miroirs  seront  parallèles  l'un  à  l'autre,  ne  résultera  donc  plus 
de  la  juxtaposition  de  l'image  directe  d'une  partie  du  cercle  avec 
l'image  doublement  réfléchie  de  l'autre  partie  ;  mais  il  provien- 
dra de  la  superposition  de  deux  cercles  complets,  dont  L'un  est 
une  image  directe  du  cercle  l,  et  l'autre  une  image  doublement 
réfléchie  du  môme  cercle.  On  comprendra  sans  peine  toute  l'im- 
portance que  cette  circonstance  peut  avoir  pour  la  commodité 
et  l'exactitude  des  observations. 

La  lunette  n'est  pas  ordinairement  fixée  d'une  manière  inva- 
riable au  sextant;  on  peut  la  faire  mouvoir  parallèlement  à  elle- 
même,  dans  un  plan  perpendiculaire  à.  la  surface  de  l'instru- 
ment, c'est-à-dire  l'éloigner  ou  la  rapprocher  plus  ou  moins  de 
cette  surface.  Par  ce  mouvement,  on  fait  que  la  ligne  mn  du  petit 
miroir  se  trouve  exactement  au  niveau  du  centre  de  l'objectif, 
ou  bien  au-dessus  ou  au-dessous  de  ce  point,  et  à  une  distance 
plus  ou  moins  grande.  Il  est  clair  qu'il  en  résulte  une  modifica- 
tion dans  les  intensités  respectives  des  deux  images.  Quand  on 
éloigne  la  lunette  de  l'instrument,  on  augmente  l'intensité  de 
l'image  directe,  et  Ton  diminue  en  même  temps  celle  de  l'image 
doublement  réfléchie  ;  c'est  le  contraire  qui  a  lieu  lorsqu'on 
rapproche  la  lunette  du  plan  du  limbe.  On  conçoit  donc  que 
Ton  puisse  amener  par  là  les  deux  images  à  avoir  des  intensités 
à  peu  près  égales,  ce  qui  permet  d'établir  beaucoup  plus  exacte- 
ment la  coïncidence  de  deux  de  leurs  points. 

Lorsqu'on  observe  des  objets  dont  la  lumière  est  trop  intense, 
comme  le  soleil,  et  quelquefois  la  lune,  on  se  sert  de  plaques  de 
verre  coloré  placées  en  K,  L,fig.  97,  dont  les  unes,  mobiles  autour 
de  la  charnière  b,  peuvent  venir  se  placer  derrière  le  petit  miroir 
afin  de  diminuer  l'éclat  de  l'image  directe,  et  dont  les  autres, 
mobiles  autour  de  la  charnière  c,  peuvent  s'interposer  entre  les 
deux  miroirs,  de  manière  à  affaiblir  l'image  doublement  réfléchie. 

§  52.  Pour  que  le  sextant  puisse  fournir  des  indications  exactes, 
il  est  nécessaire  :  1°  que  les  faces  des  deux  miroirs  soient  bien  per- 
pendiculaires au  plan  du  limbe;  2°  que  l'index  de  l'alidade  soit 
exactement  au  zéro  de  la  graduation  lorsque  les  deux  miroirs  sont 
parallèles.  Voici  par  quels  moyens  on  s'assure  que  ces  conditions 
sont  remplies.  En  regardant  dans  la  direction  du  grand  miroir,  et 
un  peu  de  côté,  on  peut  voir  en  même  temps  une  portion  du  limbe 
de  J'wstrument,  et  son  image  dans  le  miroir;  ces  deux  arcs  de 
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cercle,  dont  l'un  est  vu  directement,  et  l'autre  par  réflexion  dans 
le  miroir,  doivent  être  exactement  dans  le  prolongement  l'un  de 
l'autre,  sans  quoi  le  miroir  ne  serait  pas  perpendiculaire  au  plan 
du  limbe.  Cette  première  vérification  étant  faite,  si  l'on  amène 
l'index  de  l'alidade  au  zéro  de  la  graduation  ot  que  l'on  regarde 
dans  la  lunette,  on  ne  devra  voir  qu'une  seule  image  nette  de 
l'objet  observé  ;  sans  quoi,  si  l'on  en  voyait  deux  images  ne  coïn- 
cidant qu'à  peu  près,  cela  indiquerait  que  le  petit  miroir  n'est 
pas  parallèle  au  grand.  Des  vis  adaptées  aux  deux  miroirs  per- 
mettent de  modifier  leur  position  jusqu'à  ce  que  ces  deux  véri- 
fications puissent  se  faire  avec  une  grande  exactitude. 


CHAPITRE  DEUXIÈME 


DU  MOUVEMENT  DIURNE  ET  DE  LA  FIGURE  DE  LA  TERRE. 


PREMIÈRES  NOTIONS  SUR  LA   TERRE. 

§  53.  Avant  d'aborder  l'étude  des  phénomènes  célestes,  il  est 
naturel  que  nous  cherchions  à  .nous  rendre  compt?  des  condi- 
tions dans  lesquelles  nous  nous  trouvons  pour  les  observer;  que 
nous  tâchions  de  nous  faire  une  idée  un  peu  nette  de  ce  que  c'est 
que  la  terre,  que  nous  habitons,  qui  nous  sert  pour  ainsi  dire 
d'observatoire,  et  à  laquelle  nous  rapportons  les  positions  succes- 
sives des  astres,  pour  déterminer  les  lois  de  leurs  mouvements. 

La  première  idée  qui  se  présente  à  nous,  c'est  que  la  surface  de 
la  terre  est  plate  et  indéfinie  dans  toutes  les  directions  ;  et  en  ou- 
tre que  la  masse  de  la  terre  s'étend  indéfiniment  eu  prbfondeur. 
L'étude  attentive  des  faits  que  l'on  observe  dans  les  voyages  montre 
que  cette  idée  est  entièrement  fausse,  ainsi  que  nous  allons  le  voir. 

§54.  Rondeur  de  la  surface  de  la  mer.  —  Une  portion  con- 
sidérable de  la  surface  de  la  terre  est  occupée  par  les  eaux  de  la 
mer.  Or  les  observations  les  plus  simples  font  voir  que  la  surface 
de  ces  eaux  est  très-sensiblement  arrondie.  Si  Ton  est  placé  au 
bord  de  la  mer,  sur  une  falaise  un  peu  élevée,  et  que  Ton  observe 
un  bateau  à  vapeur  qui  s'approche  de  la  côte,  on  ne  voit  d'abord 
qu'une  portion  de  sa  cheminée,  avec  la  fumée  qui  s'en  échappe, 
fig.  102.  Le  bateau,  en  approchant  de  plus  en  plus,  semble  sortir 


Fig.    104. 


de  l'eau  ;  au  bout  de  quelque  temps,  on  l'aperçoit  en  entier,  se 

projetantsurle  ciel,et  reposant  sur  la  ligne  bien  tranchée  à  laquelle 

la  mer  semble  se  terminer,  fig.  103.  A  partir  de  là,  le  bateau  pa- 

raît  descendre  sur  la  surface  de  la  mer,  sur  laquelle  il  finit  par  se 
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projeter  complètement,  fig.  104.  Si  le  bateau  à  vapeur  s'éloignait 
de  la  côte,  au  lieu  de  s'en  approcher,  on  observerait  les  mômes 
choses,  mais  en  sens  contraire.  On  le  verrait  d'abord  se  projeter 
tout  entier  sur  la  surface  de  la  mer;  il  semblerait  monter  déplus 
en  plus  sur  cette  surface,  jusqu'à  ce  qu'il  atteigne  la  ligne  qui  en 
forme  la  limite  apparente;  puis  il  disparaîtrait  peu  à  peu,  et  sa 
cheminée,  que  Ton  verrait  la  dernière,  finirait  elle-même  par  dis- 
paraître entièrement.  Si  à  ce  moment  on  s'élevait  rapidement,  en 
montant  parexempleau  haut  d'une  lour,  on  pourrait  revoir  encore 
une  portion  plus  ou  moins  grande  du  bateau  ;  mais  sa  marche  conti- 
nuant toujours  à  l'éloigner,  cette  portion  que  l'on  verrait  du  haut  de 
la  tour  diminuerait  elle-même  progressivement,  et  au  bout  de  peu 
de  temps  on  cesserait  une  seconde  fois  de  l'apercevoir.  Ces  faits, 
que  tout  le  monde  a  pu  observer  au  bord  de  la  mer,  prouvent  d'une 
manière  irrécusable  que  la  surface  de  la  mer  est  arrondie;  la  con- 
vexité seule  de  cette  surface  permet  qu'on  s'en  rende  complète- 
ment compte.  Soient  en  effet  MN,  fig.  105,  la  surface  de  la  mer,  et  A 
le  point  où  est  d'a- 
bord placé  l'obser-  A, 
vateur.  Si  Ton  mène 
du  point  A  une  tan- 
gente A Bàla  courbe 
MN,  on  aura  en  B  Fig.  105. 
la  limite  à  laquelle 

la  mer  semble  se  terminer.  Le  bateau  à  vapeur  étant  d'abord  enC, 
se  présente  à  l'observateur  comme  l'indique  la  fig.  104;  lorsqu'il 
atteint  le  point  B,  il  se  présente  daus  la  position  de  la.  fig.  103; 
enfin,  lorsqu'il  a  dépassé  ce  point  et  est  venu  en  D,  l'observateur 
n'en  aperçoit  plus  que  la  portion  qui  se  trouve  au-dessus  de  la 
ligne  AB  prolongée,  fig.  102.  Si  ensuite  l'observateur  passe  de. A 
en  A',  la  tangente  A'B',  s'abaissant  au-dessous  du  prolongement 
de  la  tangente  AB,  lui  permet  d'apercevoir  encore  une  portion  du 
bateau  pendant  quelque  temps  après  qu'il  l'a  vu  disparaître  tout  à 
fait  étant  au  point  A.  Il  serait  impossible,  au  contraire,  d'expliquer 
les  faits  que  l'on  observe,  si  Ton  ne  voulait  pas  admettre  que  la 
surface  delà  mer  est 

arrondie;  dans  ce  a 

cas,  quelle  que  soit         , , , / 

la  position  du  bateau  B  c  B 

sur  la  mer,  en  B,  en  Fig.  îoe. 

C,  en  D,...  fig.  106, 

on  le  verrait  toujours  entièrement  du  point  A.  On  ne  Cfc&œmV  te 
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l'apercevoir  que  lorsqu'il  serait  trop  éloigné  ;  mais  ce  ne  serait 
pas  alors  la  partie  inférieure  du  bateau  qui  disparaîtrait  la  pre- 
mière :  tant  qu'on  apercevrait  le  bateau, on  le  verrait  en  totalité. 

On  peut  faire  une  observation  du  même  genre,  lorsqu'on  se 
t  rouvesur un  navire quis'éloigne  de  lacôte.  Pendant  quelque  temps 
ou  aperçoit  complètement  les  objets  qui  sont  au  bord  de  la  mer. 
Mais  bientôt  ces  objets  disparaissent  en  partie;  on  cesse  de  voirie 
bas  des  falaises;  puis  ces  falaises  disparaissent  elles-mêmes  en  to- 
talité, et  l'on  n'aperçoit  plus  que  les  arbres  et  les  constructions 
qui  les  surmontent;  enfin  ces  derniers  objets  se  cachent  à  leur 
tour  derrière  l'espèce  de  montagne  liquide  qui  s'interpose  entre 
eux  et  l'observateur,  en  s'élevant  de  plus  en  plus  par  rapport  à  eux. 

On  sait  que  c'est  du  haut  des  mais,  qu'après  une  longue  tra- 
versée, les  marins  commencent  à  apercevoir  la  terre,  longtemps 
avant  qu'ils  puissent  la  voir  du  pont  de  leur  navire. 

Ce  n'est  pas  seulement  près  des  côtes  qu'on  peut  reconnaître 
que  la  surface  de  la  mer  est  arrondie.  Des  observations  entière- 
ment analogues  à  celles  dont  nous  venons  de  parler  peuvent  éga- 
lement se  faire  en  pleine  mer.  Lorsqu'on  est  monté  sur  un  na- 
vire et  qu'on  en  aperçoit  un  autre  qui  s'approche  de  plus  en  plus 
du  premier,  on  ne  voit  d'abord  que  le  haut  de  la  mâture  de  ce 
second  navire;  puis  les  voiles  et  les  mAts  se  découvrent  successi- 
vement; ensuite  le  navire  entier  paraît  posé  sur  le  bord  appa- 
rent de  la  mer;  enfin  le  navire  semble  descendre  de  ce  bord  en 
se  rapprochant  de  plus  en  plus. 

§  55.  Rondeur  de  la  terre.  —  Occupons-nous  maintenant  de 
la  partie  solide  de  la  terre,  c'est-à-dire  des  continents.  La  surface 
de  cette  partie  solide  est  loin  de  présenter  la  régularité  que  Ton 
observe  à  la  surface  de  la  mer.  On  trouve  bien  dans  quelques 
localités  des  plaines  unies  d'une  étendue  plus  ou  moins  grande; 
mais  le  plus  souvent  des  vallées,  des  collines,  et  même  des  chaî- 
nes de  montagnes,  se  succèdent  de  manière  à  former  une  surface 
irrégulière,  ondulée,  et  quelquefois  fortement  accidentée.  Cepen- 
dant la  surface  du  continent,  considérée  dans  son  ensemble,  et 
abstraction  faite  des  irrégularités  dont  nous  venons  de  parler, 
est  arrondie  comme  la  surface  de  la  mer.  Voici  par  quels  motifs 
on  est  conduit  à  l'admettre  comme  une  vérité  incontestable. 

Les  continents  sont  environnés  de  mers  qui  leur  servent  de  li- 
mites de  différents  côtés,  et  qui  souvent  pénètrent  très-loin  à 
leur  intérieur.  Or,  si  l'on  examine  les  bords  des  continents,  on 
reconnaît  que  nulle  part  ils  ne  s'élèvent  beaucoup  au-dessus  du 
niveau  des  mers  voisines.  On  voit  donc  déjà  que,  par  leurs  con- 
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tours,  les  continents  participent  à  la  rondeur  de  la  surrace  des 
mers.  Mais  il  est  aisé  de  reconnaître  que  cette  rondeur  se  retrouve 
partout,  même  lorsqu'on  s'éloigne  des  côles,  et  qu'on  s'enfonce 
de  plus  en  plus  dans  les  terres  ;  en  sorte  que,  si  Ton  imagine  que 
la  surface  des  mers  soit  prolongée  dans  toute  l'étendue  desconti- 
uents,  cette  surface  se  trouve  généralement  peu  éloignée  de  la 
surface  du  sol.  Pour  donner  une  idée  nette  de  ce  que  nous  enten- 
dons par  la  surface  des  mers  prolongée  à  travers  les  continents, 
concevons  que  l'on  ait  pratiqué  dans  les  terres  un  canal  profond, 
débouchant  dans  la  mer  à  ses  deux  extrémités,  et  faisant  ainsi 
communiquer  librement  les  eaux  qui  baignent  deux  points  quel- 
conques  des  côtes,  aussi  éloignés  l'un  de  l'autre  que  l'on  voudra; 
l'eau  se  metlraen  équilibre  dans  ce  canal,  et  s'y  élèvera  jusqu'à 
on  certain  niveau  en  ses  différents  points  :  la  surface  déterminée 
par  le  niveau  de  l'eau  dans  toute  l'étendue  de  ce  canal,  et  dans 
tous  les  autres  canaux  du  même  genre  que  l'on  peut  imaginer  à 
travers  le  continent,  est  ce  que  nous  appelons  la  surface  des  mers 
prolongée.  Or,  on  sait  que  les  continents  sont  sillonnés  dans  tous 
les  sens  par  une  quantité  considérable  de  cours  d'eau  qui  se  réu- 
nissent successivement  pour  porter  leurs  eaux  dans  les  mers  voi- 
sines ;  on  sait  de  plus,  par  le  peu  de  rapidité  que  présentent  habi- 
tuellement ces  cours  d'eau,  que  la  pente  de  leur  lit  est  presque 
toujours  extrêmement  faible,  et  qu'en  conséquence  la  surface  de 
l'eau  y  est  presque  parallèle  à  la  surface  des  mers  prolongée.  On 
doit  donc  en  conclure  que  généralement  le  sol  des  continents  s'é- 
loigne peu  de  cette  surface  idéale.  Il  n'y  a  d'exception  que  pour  les 
chaînes  de  montagnes,  dont  les  sommets  s'élèvent  à  des  hauteurs 
notables  au-dessus  d'elle;  et  cependant  elles  ne  produisent  pas 
môme,  sur  la  surface  générale  de  la  terre,  des  protubérances  com- 
parables aux  rugosités  de  la  peau  d'une  orange.  Ainsi  on  peut  dire 
que  le  sol  des  continents,  abstraction  faite  des  irrégularités  qu'on 
y  rencontre,  présente  dans  son  ensemble  une  courbure  entière- 
ment pareille  à  celle  que  l'on  remarque  sur  la  surface  des  mers. 
La  rondeur  de  la  surface  des  mers  et  descontinenlsa  été  consta- 
tée par  les  voyages  quel'on  a  effectués  dans  toutes  les  directions, 
et  sur  la  presque  totalité  de  la  surface  de  la  terre;  lapossibilité  de 
faire  le  tour  du  monde,  comme  l'ont  fait  un  grand  nombre  de 
navigateurs,  en  fournit  une  nouvelle  preuvedes  plus  éclatantes. 
Cette  rondeur  se  présente,  d'ailleurs,  partout  avec  les  mêmes  ca- 
ractères ;  en  sorte  qu'on  en  conclut  nécessairement  que  la  courbure 
de  la  surface  de  la  terre  est  sensiblement  la  même  en  ses  différents 
points.  On  est  obligé,  d'après  cela,  de  regarder  \v\  Ve.tvfc  «ywvxwfc 
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élant  un  corps  à  peu  près  sphériquc,  ou,  suivant  l'expression  ad- 
mise, comme  étant  un  sphéroïde, 
$  66.  La  terre  est  Isolée  dans  l'espace;  elle  peat  être  ea 

mouvement.  —  Cette  masse  qui  constitue  la  terre,  et  qui  est 
arrondie  en  forme  de  boule,  est-elle  supportée  par  quelque  chose? 
Telle  est  la  question  qui  vient  naturellement  à  l'esprit  de  ceux  qui 
entendent  parler  pour  la  première  fois  delà  rondeur  de  la  terre. 
Il  est  bien  facile  d'y  répondre.  Si  la  terre  était  appuyée  sur  un  corps 
voisin,  par  quelque  point  de  sa  surface,  ce  support,  qui  aurait 
nécessairement  de  très-grandes  dimensions,  s'apercevrait  certai- 
nement d'un  grand  nombre  des  lieux  qui  ont  été  explorés  par  les 
voyageurs  :  or,  jamais  pn-sonne  n'a  vu  la  moindre  chose  qui  pût 
indiquer  l'existence  d'un  pareil  support.  Partout,  dans  les  nom- 
breux voyages  que  les  navigateurs  ont  effectués  pour  visiter  les 
diverses  parties  de  la  surface  de  la  terre,  on  a  toujours  vu  que 
celte  surface  est  entièrement  détachée  de  tout  ce  qui  peut  exister 
au-dessus  d'elle.  Ou  est  donc  obligé  d'admettre  que  le  sphéroïde 
terrestre  est  un  corps  isolé  au  milieu  de  l'espace;  qu'il  n'est  ap- 
puyé sur  rien  ;  qu'il  est,  par  exemple,  dans  des  conditions  analo- 
gues à  celles  où  se  trouve  un  boulet,  pris  dans  une  quelconque  des 
positions  qu'il  occupe,  après  être  sorti  du  canon  qui  Ta  lancé  et 
avant  d'avoir  atteint  le  but. 

Mais,  dira-t-on,  comment  se  fait-il  que  la  terre  ne  tombe  pas,  si 
elle  n'est  supportée  par  rien?  Nous  ne  sommes  pas  en  mesure  de 
répondre  maintenant  à  cette  question,  ou  du  moins  d'y  répondre 
d'unemanièrecomplètejnousajourneronsdonclaréponsejusqu'à 
ce  que  nous  ayons  acquis  les  connaissances  nécessaires  pour  qu'elle 
puisse  être  bien  saisie,  sans  soulever  aucune  objection.  Pour  le 
moment,  nous  nous  contenterons  d'admettre,  comme  résultant 
d'observations  nombreuses  et  irrécusables,  que  la  terre  est  une 
masse  à  peu  près  sphérique  et  entièrement  isolée  dans  l'espace. 
Nous  remarquerons,  en  outre,  que  cette  masse,  par  suite  de  son 
isolement  complet,  peut  très-bien  être  en  mouvement.  Or,  s'il  en 
était  ainsi,  la  mobili  t  é  d  u  lieu  où  nous  nous  trouvons  pour  observer 
les  astres  les  ferait  paraître  animés  de  mouvements  très-différents 
de  ceux  qu'ils  peuvent  posséderen  réalité.  Nous  devrons  donc  nous 
mettre  en  garde  contre  les  apparences,  et  chercher  à  reconnaître 
si  les  mouvements  observés  résident  en  totalité  dans  lés  astres,  ou 
bien  si  une  partie  de  ces  mouvements  ne  devrait  pas  être  regardée 
comme  provenant  de  ce  que  le  lieu  d'où  nous  les  observons  oc- 
cupe successivement  différentes  positions  dans  l'espace. 

§37.  sÊimoiphère  terrestre.  — L'air,  au  milieu  duquel  nous 
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vivons,  et  qui  sert  à  notre  respiration,  existe  partout  sur  la  sur- 
face de  la  terre  ;  &  quelque  hauteur  que  Ton  se  soit  élevé  sur  les 
montagnes,  oo  y  en  a  toujours  trouvé.  Cependant  cet  air  ne  s'étend 
pas  indéfiniment  dans  l'espace  qui  environne  la  terre  :  il  ne  forme 
autour  d'elle  qu'une  couche  qui  l'enveloppe  de  toutes  parts  et 
que  Von  nomme  Vatmosphère  terrestre,  ou  simplement  l'atmo- 
sphère. Quoiqu'on  n'ait  jamais  pu  s'élever  jusqu'à  la  limite  exté- 
rieure de  l'atmosphère,  on  a  pu  néanmoins  démontrer  que  cette 
limite  existe,  et  môme  assigner  approximativement  la  distance  à 
laquelle  elle  se  trouve  de  la  surface  de  la  terre,  distance  qui  n'est 
autre  chose  que  l'épaisseur  de  la  couche  atmosphérique. 

On  démontre  aisément  que  l'air  est  pesant  :  un  ballon  de  verre 
que  l'on  pèse  successivement  vide  et  plein  d'air,  n'a 
pas  le  môme  poids  dans  les  deux  cas.  L'atmosphère 
terrestre  doit  donc  exercer  une  pression  sur  la  terre 
en  raison  du  poids  de  l'air  qui  la  compose.  Cette 
pression  se  mesure  au  moyen  de  l'instrument  qui  est 
ici  représenté,  fig.  107,  et  que  l'on  nomme  baromètre. 
11  se  compose  d'un  tube  de  verre  recourbé  abc,  fermé 
en  a,  ouvert  en  c,  et  contenant  une  certaine  quan- 


; 


•  i 
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tité  de  mercure.  Le  mercure  y  a  été  introduit  de 
telle  manière  que  l'espace  qui  reste  au-dessus  de  lui, 
dans  la  grande  branche  ab,  soit  absolument  vide  de 
toute  matière.  Cette  circonstance  fait  que  le  liquide 
ne  s'élève  pas  à  la  môme  hauteur  dans  les  deux  bran- 
ches :  la  pression  atmosphérique,  qui  s'exerce  libre- 
ment dans  la  petite  branche,  refoule  le  mercure  dans 
l'autre  branche,  où  il  n'éprouve  aucune  pression, 
et  l'y  maintient  a  une  hauteur  plus  ou  moins  grande, 
suivant  qu'elle  est  elle-même  plus  ou  moins  intense. 
La  différence  de  niveau  des  deux  surfaces  d,  e,  du 
mercure  doit  donc  servir  de  mesure  à  la  pression 
atmosphérique,  au  point  où  se  trouve  placé  le  baro- 
mètre. 11  est  môme  facile  d'en  déduire  la  valeur  nu- 
mérique de  cette  pression,  rapportée  à  l'unité  de  sur- 
face, et  exprimée  en  kilogrammes,  ainsi  que  nous 
allons  le  voir. 

Imaginons  que  la  branche  ouverte  6c  du  baromètre     Fi8-  l0T* 
soit  prolongée  au-dessus  de  la  surface?  du  mercure,  en 
conservant  les  mômes  dimensions  transversales  que  dans  le  voisi- 
nage de  cette  surface.  Si  Ton  supprimait  toute  communication  de 
l'atmosphère  avec  cette  branche  du  baromètre,  et  qu'owNovvW 
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cependant  exercer  en  e  la  mû  nie  pression  que  précédemment,  c'est- 
à-dire  maintenir  le  mercure  dans  la  position  qu'il  occupe,  en  ver- 
sant une  nouvelle  quantité  de  mercure  dansla  branche  ouverte,  il 
faudrait  évidemment  que  ce  mercure  additionnel  s'élevât  jusqu'en/" 
au  niveau  du  point  d  de  la  grande  branche.  Mais,  dans  ce  cas,  la 
pression  supportée  par  la  surface  du  mercure  primitif  en  e  serait 
égale  au  poids  du  mercure  quel'on  aurait  ajouté:  donc  on  peutdirc 
que  la  pression  exercée  par  l'atmosphère,  en  e,  est  égale  au  poids 
d'une  colonne  de  mercure  qui  aurait  pour  base  la  surface  e,  et  pour 
hauteur  la  différence  du  niveau  des  deux  surfaces  d,  e.  Le  ba- 
romètre étant  placé  près  de  la  surface  de  la  mer,  la  différence  de  ni- 
veau du  mercure  dans  ses  deux  branches  est  en  moyenne  de  0",76  ; 
la  pression  exercée  par  l'atmosphère,  sur  une  surface  de  1  centi- 
mètre carré,  est  donc  dans  ce  cas  égale  au  poids  de  76  centimètres 
cubes  de  mercure,  c'est-à-dire  que  cette  pression  est  de  lk,033. 

Il  est  bien  clair,  d'un  autre  côté,  que  la  pression  exercée  par 
l'atmosphère,  sur  une  surface  de  1  centimètre  carré,  est  égale  au 
poids  de  toute  la  quantité  d'air  contenue  dans  un  cylindre  verti- 
cal qui  aurait  pour  base  cette  surface,  et  qui  s'étendrait  dans  toute 
la  hauteur  de  l'atmosphère  :  ainsi  lé  baromètre  nous  fait  connaî- 
tre le  poids  de  cette  colonne  d'air,  et  peut  par  conséquent  nous 
fournir  des  indications  sur  la  hauteur  à  laquelle  elle  s'élève. 

L'air  est  compressible  et  élastique;  une  même  quantité  d'air 
occupe  un  volume  d'autant  plus  petit  qu'elle  est  plus  comprimée, 
et  se  dilate  au  contraire  d'autant  plus  qu'elle  éprouve  une. pression 
plus  faible.  Il  en  résulte  que  la  densité  de  l'air  ne  doit  pas  être  la 
môme  dans  toute  l'étendue  de  l'atmosphère  ;  cette  densité  doit 
aller  constamment  en  diminuaut  à  mesure  que  l'on  considère  des 
couches  de  plus  en  plus  éloignées  de  la  surface  de  la  terre,  en 
raison  de  la  diminution  progressive  de  la  pression  que  l'air  y 
éprouve  de  la  part  des  couches  supérieures.  Si  cette  diminution 
de  densité  n'existait  pas,  si  l'air  se  trouvait  à  toute  hauteur  dans 
les  mêmes  conditions  que  près  de  la  surface  delà  mer,  la  hauteur 
de  l'atmosphère  se  déterminerait  avec  la  plus  grande  facilité  :  en 
supposant,  par  exemple,  que  la  température  de  l'air  fût  de  0°, 
auquel  cas  sa  densité  serait  10472  fois  plus  petite  que  celle  du 
mercure,  lahauteurde  l'atmosphère  devrait  être  égale  à  10472  fois 
0"Y76,  c'est-à-dire  qu'elle  serait  de  79ô8m,72. 

La  hauteur  de  l'atmosphère  doit  être  en  réalité  beaucoup  plus 
grande  que  celle  que  nous  venons  de  trouver,  en  raison  du  décais- 
sement progressif  de  la  densité  de  l'air  à  mesure  que  sa  distance 
au  niveau  des  mers  va  en  augmentant.  La  détermination  de  cette 
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hauteur  présente  de  grandes  difficultés,  surtout  à  cause  des  tem- 
pératures différentes  que  Ton  observe  dans  les  diverses  régions 
atmosphériques.  H.  Biot,  en  discutant  les  nombreuses  observa- 
tions de  pression  et  de  température,  faites  à  diverses  hauteurs, 
soit  en  s'élevanl  sur  le  flanc  des  montagnes,  soit  dans  les  ascen- 
sions aérostatiques,  a  trouvé  que  la  hauteur  de  l'atmosphère  ne 
doit  pas  dépasser  48000  mètres,  c'est  à-dire  12  lieues  de  4  kilo- 
mètres. On  comprendra  sans  peine  que  cette  hauteur  ne  puisse 
pas  se  déterminer  avec  une  bien  grande  exactitude,  par  des  obser- 
vations faites  uniquement  vers  la  partie  inférieure  de  l'atmo- 
sphère, si  Ton  réfléchit  à  la  difficulté  que  Ton  éprouverait  à  recon- 
naître au  juste  où  se  trouve  sa  limite  supérieure,  lors  même  qu'on 
pourrait  se  transporter  à  cette  limite  môme  :  l'extrême  rareté 
de  l'air  dans  les  dernières  couches  atmosphériques  mettrait  en 
défaut  les  instruments  les  plus  délicats  que  Ton  pourrait  employer 
pour  trouver  les  points  au-dessus  desquels  l'air  commence  à  man- 
quer complètement. 

La  limite  que  nous  venons  d'assigner  à  la  hauteur  de  l'atmo- 
sphère terrestre  nous  montre  que  cette  atmosphère  forme,  autour 
de  la  terre,  une  enveloppe  d'une  épaisseur  bien  faible,  relative- 
ment aux  dimensions  de  la  terre  elle-même.  Nous  verrons  bientôt 
que  le  rayon  de  la  terre,  supposée  sphérique,  est  de  plus  de 
6350000  mètres:  L'épaisseur  de  l'atmosphère  est  donc  au  plus  égale 
à  la  132e  partie  de  ce  rayon.  En  sorte  que,  si  l'on  représentait  la 
terre  au  moyen  d'un  globe  de  1  mètre  de  diamètre,  l'atmosphère 
n'occuperait  sur  ce  globe  qu'une  épaisseur  de  moins  de  4  milli- 
mètres. La  couche  de  duvet  qui  recouvre  la  peau  d'une  pêche  est 
loin  d'être  assez  mince  pour  pouvoir  fournir  une  image  conve- 
nable de  l'atmosphère  terrestre. 

§  58.  Réfraction»  atmosphériques.  —  Nous  ne  pouvons  ob- 
server les  astres  qu'à  travers  l'atmosphère  de  la  terre.  11  en  résulte 
nécessairement  des  déviations  plus  ou  moins  grandes  dans  la  di- 
rection des  rayon  s  lumineux  qu'ils  nous  envoient,  et  la  conséquence 
de  ces  déviations  est  de  nous  faire  voir  les  astres  dans  des  positions 
autres  que  celles  où  ils  se  trouvent  réellement.  Il  est  donc  de  la 
plus  grande  importance  d'étudier  l'influence  que  l'almosphôre 
peut  avoir  sur  les  observations  astronomiques,  aîinde  faire  la  part 
do  cette  influence,  et  d'en  conclure  les  directions  suivant  lesquelles 
on  verrait  les  astres  si  l'almosphôre  terrestre  n'existait  pas. 

On  sait  que,  lorsqu'un  rayon  de  lumière  A  B,/?.?.  408,  passe  d'un 
milieu  M  dans  un  autre  milieu  M',  il  prend  généralement,  dans  ce 
second  milieu,  une  direction  BCqui  n'est  pas  la  même  que  c.e\ta 
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Fig.  108. 


qu'il  avait  dans  le  premier.  La  réfraction  du  rayon  lumineux  (c'est 
ainsi  que  l'on  nomme  la  déviation  qu'il  éprouve)  s'effectue  de  telle 

manière  que  le  rayon  incident  AB, 
et  le  rayon  réfracté  BG  sont  si-" 
tués  dans  un  plan  perpendiculaire 
à  la  surface  DE  qui  sépare  les 
deux  milieux  ;  mais  ces  deux 
rayons  font  des  angles  inégaux 
avec  la  perpendiculaire  à  cette 
b  surface  menée  par  le  point  B.  Si 
les  deux  milieux  M  et  M'  sont  de 
même  nature  et  de  densités  dif- 
férentes ;  si  ce  sont,  par  exemple, 
deux  masses  d'air  séparées  l'une 
de  l'autre  par  le  plan  DE,  et  que 
l'air  soit  plus  dense  en  M'  qu'en 
M,  le  rayon  lumineux,  en  passant 
de  M  en  M',  se  réfractera  de  ma- 
nière à  se  rapprocher  de  la  perpendiculaire  à  la  surface  DE  menée 
par  le  point  B,  comme  le  montre  la  figure. 

D'après  cela,  il  nous  sera  facile  de  nous  rendre  compte  de  la 
marche  d'un  rayon  lumineux  à  travers  l'atmosphère  terrestre.  Pour 
y  arriver,  nous  regarderons  l'atmosphère  comme  se  composant  de 
couches  sphériques  concentriques  et  superposées,  dans  chacune 
desquelles  la  densité  de  l'air  est  la  même  partout  ;  la  densité  ne 
variera  que  lorsqu'on  passera  d'une  couche  à  une  autre.  Cettehy- 
pothèse  ne  serait  pas  admissible,  si  nous  considérions  l'atmosphère 
tout  entière,  parce  que,  comme  nous  le  verrons  bientôt,  la  surface 
de  la  terre  n'est  pas  absolument  sphérique;  mais  comme  nous 
n'avons  à  nous  occuper  que  d'une  petite  portion  de  l'atmosphère, 
s'étendant  à  peu  de  distance  tout  autour  de  la  verticale  du  lieu 
d'observation ,  nous  pouvons  fai  re  cette  hypothèse  d  e  couches  sphé- 
riques concentriques,  ayant  leur  centre  commun  en  un  des  points 
de  cette  verticale,  sans  qu'il  en  résulte  aucune  erreur  appréciable. 
Soit  EA,  fig.  109,  un  rayon  lumineux  qui  vient  d'un  astre  E,  et 
qui  pénètre  dans  l'atmosphère  en  a.  En  passant  du  vide  dans  la 
première  couche,  il  éprouve  une  première  déviation,  et  se  dirige 
suivant  aby  en  se  rapprochant  de  la  perpendiculaire  aO  à  la  sur- 
face extérieure  de  cette  couche,  menée  par  le  pointa.  Arrivé  en  b, 
il  éprouve  une  seconde  déviation,  en  pénétrant  dans  la  seconde 
couche,  qui  est  plus  dense  que  la  première,  et  se  rapproche  par 
conséquent  de  la  perpendiculaire  60  menée  en  b  à  la  surface  de 
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séparation  de  deux  couches.  En  continuant  ainsi,  il  éprouve  une 
série  de  déviations  successives,  toutes  dans  le  même  sens,  et  finit 
par  arriver  en  A,  après  avoir 
traversé  la  dernière  couche 
suivant  la  direction  dk. 
L'observateur,  qui  se  trouve 
au  point  A,  et  qui  reçoit  ce 
rayon  lumineux,  éprouve  la 
même  sensation  que  si  la 
lumière,  n'ayant  pas  subi  de 
déviation,  était  venue  dans 
la  direction  E'À.  11  en  ré- 
sulte qu'il  voit  l'astre  comme 
s'il  était  en  E'  ;  il  le  voit  plus 
rapproché  du  zénith  qu'il  ne 
l'est  réellement.  D'ailleurs, 
il  est  aisé  de  reconnaître 
que  le  rayon  lumineux,  dans 
ses  déviations  successives, 
ne  sort  pas  du  plan  mené 
parsa  direction  primitive  Ea 
et  par  le  point  0,  centre  des 
couches  atmosphériques  , 
plan  qui  contient  par  con- 
séquent la  direction  AZ  de 
la  verticale  correspondant 
au  point  A  ;  la  direction  ap- 


Fig.   109. 


parente  E'A,  suivant  laquelle  l'observateur  voit  l'astre  E,  se 
trouve  donc  dans  le  plan  vertical  qui  passe  par  la  position  réelle 
de  cet  astre.  Ainsi  on  peut  dire  que  les  réfractions  éprouvées  par 
les  rayons  lumineux  qui  viennent  d'un  astre  et  qui  traversent  l'at- 
mosphère, ont  pour  effet  de  relever  cet  astre  dans  le  plan  vertical 
qui  le  contient,  sans  le  faire  sortir  de  ce  plan. 

§  59.  Pour  avoir  une  connaissance  complète  de  la  déviation  que 
l'atmosphère  fait  éprouver  aux  rayons  lumineux  qui  la  traversent, 
il  ne  s'agit  plus  que  de  déterminer  la  quantité  dont  la  distance 
zénithale  d'un  astre  est  diminuée  par  l'effet  de  la  réfraction  atmo- 
sphérique. Cette  détermination  ne  peut  se  faire  exactement  qu'à  la 
condition  que  Ton  connaisse  la  loi  suivant  laquelle  varie  la  densité 
de  l'air  dans  toute  la  hauteur  de  l'atmosphère.  Mais  on  ne  peut 
espérer  d'arriver  à  la  connaissance  de  cette  loi,  donAAa.  TfeO&ç*Ofcfc 
présenterait  des  difficultés  insurmontables,  surloui  en  vtàiftw  te» 
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changements  continuels  de  température  et  dépression,  qui  la  font 
varier  d'un  moment  à  un  autre.  Heureusement  on  a  reconnu  que 
la  faible  épaisseur  de  l'atmosphère  permet  de  s'en  passer,  et  de 
déterminer  l'effet  de  la  réfraction,  si  non  exactement,  au  moins  avec 
une  approximation  suffisante,  toutes  les  foisque  le  rayon  lumineux 
que  Ton  considère  ne  fait  pas  un  trop  petit  angle  avec  le  plan 
horizontal. 

Pour  se  rendre  compte  de  cet  important  résultat,  il  suffit  de  se 
rappeler  que,  lorsqu'un  rayon  de  lumière  AB,  fig.  MO,  traverse 

une  série  de  milieux  homo- 
gènes M,  M',  M",  M'",  sépa- 
rés les  uns  des  autres  par  des 
surfaces  planes  et  parallèles, 
la  direction  EF  que  prend  ce 
rayon  dans  le  dernier  milieu 
M'"  est  exactement  la  môme 
que  celle  qu'il  y  aurait  prise, 
s'il  était  tom  é  directement 
sur  ce  milieu,  sans  traverser 
préalablement  les  milieux 
M,  M',  M"  ;  en  sorte  que,  si 
Ton  connaît  le  milieu  M'",  et 
la  direction  du  rayon  incident 
AB,  on  peut  en  déduire  l'angle 
que  le  rayon  réfracté  EF  fait 
avec  ce  rayon  incident,  sans  s'inquiéter  de  connaître  lesmilieux  que 
le  rayon  lumineux  a  tra\ersés  pour  passer  de  la  direction  AB  à  la 
direction  EF.  Or,  si  un  rayon  lumineux  traverse  l'atmosphère  sans 
faire  un  trop  petit  angle  avec  l'horizon  du  lieu  où  il  vient  tomber, 
les  points  où  il  perce  les  diverses  couches  atmosphériques  ne  sont 
pas  assez  éloignés  de  la  verticale  du  lieu  pour  que  la  courbure  de 
ces  couches  se  fasse  bien  sentir  :  les  choses  se  passent  à  très-peu 
près  de  la  même  manière  que  si  les  couches  d'égale  densité  dont  se 
compose  l'atmosphère  étaient  séparées  les  unes  des  autres  par  des 
plans  parallèles  à  l'horizon  du  lieu  ;  et  la  réfraction  éprouvéepar  le 
rayon  lumineux  est  sensiblement  la  même  que  si  ce  rayon  passait 
directement  du  vide  dans  la  couche  atmosphérique  où  se  trouve 
l'obsen  ateur,  cette  couche  étant  limitée  à  sa  partie  supérieure  par 
un  plan  horizontal.  On  peut  donc  se  placer  dans  Cette  dernière 
hypothèse,  pour  déterminer  la  réfraction  qu'éprouvent  les  rayons 
lumineux  qui  viennent  des  astres,  et  l'on  n'aura  besoin  pour  cela 
que  de  connaître  l'état  de  l'air  dans  \e\\eu  <te  YotafetHttioa,  état 
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quisera  fourni  par  les  indications  du  baroaiètre  et  du  thermomètre. 
Une  discussion  complète  de  la  question,  faite  par  M.  Biot,  a  prouvé 
que  J 'erreur  que  l'on  commet,  en  déterminant  la  réfraction  d'après 
celle  hypothèse,  est  tout  à  fait  inappréciable,  tant  que  la  distance 
zénithale  de  l'astre  d'où  vient  le  rayon  lumineux  ne  dépasse  pas 
75  degrés,  ou,  ce  qui  est  la  môme  chose,  lant  que  sa  hauteur  au- 
dessus  de  l'horizon  est  supérieure  à  15  degrés.  La  fiy.  111,  où 
l'épaisseur  de  l'at- 
mosphère a  été  fi-  WJa\ 
gurée  dans  des  pro- 
portions exactes , 
eu  égard  à  la  cour- 
bure qu'on  lui  a 
donnée ,   fait  voir 

que,  môme  pour  la 

distance  zénithale 
extrême  de  75  de- 
grés, les  directions 
des  couches  atmo-         F,g*  ,11# 

sphériques,  aux  points  où  elles  sont  traversées  par  le  rayon  lumi- 
neux AB,  peuvent  être  regardées  comme  étant  les  mômes  que 
celles  du  plan  horizontal  du  point  A. 

Lorsque  la  distance  zénithale  d'un  astre  est  de  plus  de  75  degrés, 
la  réfraction  des  rayons  lumineux  qui  en  viennent  n'est  plus  indé- 
pendante de  la  constitution  des  diverses  couches  atmosphérique  s 
qu'ils  traversent  ;  on  ne  peut  donc  le  déterminer  qu'en  partant 
d'une  certaine  hypothèse  surcette  constitution,  hypothèse  que  l'on 
cherche  à  rapprocher  autant  que  possible  de  la  réalité.  Mais  les 
changements  qui  arrivent  constamment  dans  les  couches  atmo- 
sphériques, aussi  bien  dans  les  régions  élevées  de  l'atmosphère 
que  dans  celles  qui  avoisinent  la  terre,  font  que  les  résultats  ainsi 
obtenus  sont  tantôt  trop  grands,  tantôt  trop  petits,  sans  que  Ton 
sache  au  juste  de  combien  on  devrait  les  modifier  pour  qu'ils  aient 
àun  moment  donné  une  exactitude  suffisante.  Cette  incertitude  sur 
la  grandeur  de  la  réfraction  éprouvée  par  un  rayon  lumineux  qui 
fait  un  angle  de  moins  de  15  degrés  avec  l'horizon,  oblige  les  as- 
tronomes à  n'observer  les  astres  que  lorsque  leur  hauteur  au- 
dessus  de  l'horizon  est  supérieure  à  cet  angle,  puisque  ce  n'est  que 
dans  ce  cas  qu'ils  peuvent  connaître  exactement  la  quantité  dont 
la  distance  zénithale  de  chaque  astre  est  diminuée  par  l'effet  de 
la  réfraction,  et  déduire  par  conséquent  sa  position  réelle  de  sa 
position  apparente. 
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Le  tableau  suivant  est  un  extrait  de  la  table  des  réfractions  que 
le  Bureau  des  longitudes  publie  tous  les  ans  dans  l'ouvrage  inti- 
tulé Connaissance  des  temps,  et  qui  a  été  calculée  conformément  à 
ce  que  nous  venons  de  dire.  11  fait  connaître  la  valeur  de  la  ré- 
fraction pour  les  distances  zénithales  de  5  en  5  degrés,  depuis  0° 
jusqu'à  90°,  en  supposant  que  la  hauteur  de  la  colonne  baromé- 
trique soit  de  0",  76,  et  que  la  température  soit  de  10°  centigrades. 
On  y  a  mis  en  outre  les  réfractions  correspondantes  aux  angles 
de  87°  et  89°,  pour  faire  voir  de  quelle  manière  se  fait  l'accrois- 
sement rapide  de  la  réfraction  dans  le  voisinage  de  l'horizon. 


BisUiee 

1 

MstoiM 

lUtaia 

ZfllTHALt 

RÉFRACTION,    i 

ZtlITHALI 

RÉFRACTION. 

ZiRITHALI 

RfFftiCTlOI. 

apMMte. 

apparent. 

apparat*. 

0° 

0',0 

35o 

40%8 

70* 

2'  38#,8 

5 

5  ,1 

40 

48  ,9 

75 

3  34  ,3 

10 

10  ,3 

45 

53  .2 

80 

5  lt  ,8 

15 

15  ,6 

50 

T09  ,3 

85 

9  54  ,3 

20 

21  ,2 

55 

1  23  ,1 

87 

14  28  ,1 

25 

27  ,2 

60 

1  40  ,6 

89 

24  21  ,2 

30 

33  ,6 

65 

2  04  ,3 

90 

33  46  ,3 

On  comprendra  sans  peine,  à  l'inspection  de  ce  tableau,  que  si 
l'on  a  trouvé  que  la  distance  zénithale  d'un  astre  est  de  65  degrés, 
par  exemple,  on  devra  l'augmenter  de  2'  4", 3  pour  avoir  la  dis- 
tance zénithale  vraie  de  l'astre,  c'est-à-dire  celle  que  l'on  aurait 
obtenue  si  l'atmosphère  n'avait  pas  dévié  les  rayons  lumineux  : 
ce  qui  donnera  65° 2'  4",3  pour  cette  distance  zénithale  vraie. 

A  la  suite  de  la  table  des  réfractions,  la  Connaissance  des  temps 
donne  le  moyen  de  modifier  les  résultats  qu'elle  fournit,  en  raison 
des  différences  qui  peuvent  exister  entre  la  pression  atmosphé- 
rique et  la  température  observées  au  moment  de  la  mesure  d'une 
distance  zénithale,  et  celles  qui  ont  été  admises  pour  faire  le  cal- 
cul de  la  table. 
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§  60.  Lorsqu'on  regarde  le  ciel,  par  une  belle  nuit  sans  nuages, 
on  aperçoit  un  nombre  considérable  de  points  lumineux,  plus  ou 
wnoins  brillants,  que  l'on  désigne  en  général  sous  le  nom  d'étoiles. 

Premier  abord,  ces  poin  ts  brillants  paraissent  immobiles;  mais 
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il  suffît  de  les  observer  attentivement  pendant  quelque  temps, 
pour  s'apercevoir  qu'ils  sont,  au  contraire,  animés  d'un  mouve- 
ment très-sensible.  Supposons,  par  exemple,  qu'on  se  soit  placé 
de  manière  à  voir  une  étoile  particulière  dans  la  direction  de 
l'extrémité  supérieure  d'un  arbre  ou  d'un  clocher  ;  si  l'on  attend, 
sans  changer  de  place,  qu'il  se  soit  écoulé  une  demi  heure,  ou 
une  heure,  on  voit  qu'au  bout  de  ce  temps  l'étoile  n'est  plus  dans 
la  direction  où  on  l'avait  vue  d'abord  :  elle  s'en  est  éloignée  d'uue 
quantité  très-appréciable,  et  d'autant  plus  grande  que  l'obser- 
vation a  duré  plus  longtemps. 

Cette  observation  très-simple  peut  être  faite  sur  les  diverses 
étoiles  que  Ton  aperçoit,  et  l'on  reconnaît  ainsi  qu'elles  sont  toutes 
animées  d'un  mouvement  plus  ou  moins  rapide.  Cependant  il  y 
en  a  quelques-unes  dont  le  déplacement  est  tellement  faible, 
qu'on  ne  pourrait  pas  l'apercevoir  par  le  moyen  grossier  qui 
vient  d'être  indiqué  ;  et  ce  n'est  qu'en  ayant  recours  à  des  moyens 
plus  précis,  dont  nous  parlerons  bientôt,  qu'on  peut  en  recon- 
naître l'existence  d'une  manière  incontestable. 

En  observant  les  étoiles  pendant  plusieurs  heures  de  suite,  on 
les  voit  se  déplacer  d'un  mouvement  progressif,  et  occuper  ainsi 
successivement  des  positions  Ires-différentes  par  rapport  à  l'ho- 
rizon. Supposons,  par  exemple,  qu'on  se  tourne  du  côté  du  midi, 
c'est-à-dire  du  côté  où  l'on  voit  le  soleil  au  milieu  de  la  journée. 
Les  étoiles  qu'on  aperçoit  dans  cette  direction  se  meuvent  vers  la 
droite,  en  s'approcbant  de  plus  en  plus  de  l'horizon  :  bientôt  elles 
l'atteignent,  et  disparaissent.  En  même  temps  on  voit,  à  gauche, 
d'autres  étoiles  qui  semblent  sortir  de  l'horizon,  puis  s'élèvent  de 
plus  en  plus  en  se  rapprochant  de  la  direction  du  midi,  pour  se 
comporter  ensuite,  au  delà  de  cette  direction,  de  la  même  ma- 
nière que  les  précédentes.  En  un  mot,  en  suivant  attentivement 
les  mouvements  des  diverses  étoiles  que  l'on  aperçoit  dans  cette 
région  du  ciel,  on  reconnaît  qu'elles  semeuvent  à  peuples  comme 
le  soleil  :  elles  se  lèvent  comme  lui  vers  l'orient,  et  se  couchent 
comme  lui  vers  l'occident. 

Si,  au  lieu  de  se  tourner  vers  le  midi,  on  regarde  vers  le  nord, 
c'est-à-dire  du  côté  opposé  au  premier,  on  y  verra  encore  les  étoiles 
en  mouvement  :  mais  les  circonstances  de  leurs  mouvements  se- 
ront très-différentes.  La  plupart  d'entre  elles  ne  s'abaissentjamais 
au-dessous  de  l'horizon  ;  elles  s'en  approchent  plus  ou  moins  sans 
l'atteindre;  puis  elles  s'en  éloignent  jusqu'à  une  certaine  distance, 
pour  s'en  rapprocher  de  nouveau,  et  ainsi  de  suite.  En  même  temps 
elles  se  meuvent  dans  le  sens  de  l'horizon,  tanUA  tatativ\fefe^v&- 
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che,  lorsqu'elles  en  sont  le  plus  éloignées,  tantôt  de  gauche  à 
droite,  lorsqu'au  contraire  elles  en  sont  le  pins  rapprochées. 

§  61.  Pendant  que  les  étoiles  se  déplacent  ainsi,  on  les  voit  con- 
server entre  elles  les  mêmes  positions  relatives  ;  les  figures  que 
Ton  peut  imaginer  en  les  reliant  deux  à  deux  par  des  lignes 
droites  conservent  toujours  les  mêmes  formes.  Il  semblerait  que 
les  étoiles  sont  attachées  à  la  voûte  du  ciel,  et  que  c'est  un  mou- 
vement de  cette  voûte  qui  les  entraîne  toutes  ensemble,  sans  que 
leurs  distances  mutuelles  varient  en  aucune  manière.  11  n'y  a 
qu'un  très-petit  nombre  d'astres  qui  fassent  exception  à  cette  rè- 
gle, et  qui,  tout  en  se  déplaçante  peu  près  comme  les  étoiles  qui 
les  avoisinent,  marchent  un  peu  plus  vite  ou  un  peu  plus  lente- 
ment qu'elles  ;  en  sorte  qu'ils  se  rapprochent  de  quelques-unes 
d'entre  elles,  les  dépassent,  pour  s'approcher  d'étoiles  situées  un 
peu  plus  loin,  et  se  comportent  ainsi  de  la  môme  manière  que 
s'ils  marchaient  sur  la  voûte  céleste,  à  travers  les  étoiles  que  nous 
imaginions,  il  n'y  a  qu'un  instant,  y  être  attachées. 

De  là  naît  une  division  des  astres  en  deux  grandes  classes  :  la 
première  comprend  toute  cette  multitude  de  points  brillants,  qui 
conservent  les  mêmes  positions  les  uns  par  rapport  aux  autres,  et 
auxquels  on  donne  le  nom  à' étoiles  fixes,  ou  simplement  étoiles; 
la  seconde  renferme  les  astres  qui  occupent  successivement  diffé- 
rentes positions  au  milieu  des  étoiles  fixes,  et  auxquels  les  anciens 
ont  attribué  le  nom  de  planètes,  c'est-à  dire  astres  errants.  Le  so- 
leil et  la  lune  doivent  être  rangés  parmi  les  astres  errants:  aussi 
les  anciens  les  comptaient-ils  dans  les  planètes.  Mais  actuellement 
le  mot  planète  n'a  plus  qu'une  signification  restreinte,  et  ne  dé- 
signe plus  qu'une  parlie  des  astres  de  la  seconde  classe,  qui  com- 
prend en  outre  le  soleil,  les  satellites  des  planètes  et  les  comètes. 

Parmi  les  astres  de  la  seconde  classe,  il  n'y  a  que  quelques-unes 
des  planètes  proprement  dites  que  l'on  puisse  confondre,  au  pre- 
mier abord,  avec  les  Otoiles.  L'observation  attentive  d'un  astre, 
pendant  un  temps  suffisamment  long,  peut  bien  toujours  faire  ré- 
connaître si  c'est  une  étoile  ou  une  planète,  puisqu'il  suffit  de 
voir  si  cet  astre  conserve  ou  ne  conserve  pas  la  même  position 
par  rapport  aux  étoiles  qui  l'environnent.  Mais  on  conçoit  qu'il  est 
important  d'avoir  à  sa  disposition  des  moyens  plus  prompts  que 
celui-là,  à  l'aide  desquels  on  puisse  dire  presque  immédiatement 
si  l'astre  que  l'on  considère  appartient  à  la  première  ou  à  la  se- 
conde classe.  On  a  recours  pour  cela  aux  caractères  physiquesde 
rustre,  caractèresqui  permettent  habituellement  de  faire  facile- 
ment  cette  distinction,  ainsi  que  nous  allons  \e  voir. 
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g  62.  ImdlatloH.  —  Une  planète  qui  présente,  a  la  simple 
vue,  à  peu  près  le  même  éclat  qu'une  étoile,  se  montre  sous  un 
tout  autre  aspect  que  l'étoile,  lorsqu'on  les  regarde  l'une  et  l'autre 
au  moyen  d'une  lunette.  La  planète  paraît  ordinairement  sous  la 
forme  d'un  petit  disque  arrondi,  quelquefois  sous  la  forme  d'une 
portion  seulement  d'un  pareil  disque.  Si  l'on  augmente  le  gros- 
sissement delà  lunette,  en  lui  adaptant  un  autre  oculaire  (§  26), 
les  dimensions  du  disque  augmentent  en  conséquence.  Le  même 
genre  d'observation  étant  appliqué  à  l'étoile,  le  résultat  obtenu 
est  tout  différent  :  l'étoile  ne  parait  jamais  avoir  des  dimensions 
appréciables.  De  plus,  la  largeur  qu'elle  semblait  avoir,  à  la  simple 
vue,  disparaît  de  plus  en  plus,  à  mesure  qu'on  emploie  un  plus 
fort  grossissement  pour  l'observer  ;  lés  plus  fortes  lunettes  ne  la 
font  jamais  voir  que  comme  un  point  brillant. 

Cette  différence  d'action  des  lunettes  sur  une  étoile  et  sur  une 
planète,  tient  à  ce  que  la  planète  est  beaucoup  moins  éloignée  de 
nous  que  l'étoile.  Les  lunettes  nous  font  voir  ta  planète  avec  des 
dimensions  de  plusen  plus  grandes,  à  mesure  que  le  grossissement 
est  plus  fort,  ce  qui  est  tout  naturel.  Tandis  que  l'étoile  est  telle- 
ment éloignée  de  nous,  que  le  grossissement  des  lunettes  qu'on 
emploie  ne  peut  pas  rendre  ses  dimensions  sensibles.  Un  grossis- 
sement de  1000  produit,  sous  le  rapport  de  la  grandeur  appa- 
rente de  l'étoile,  le  môme  effet  que  si  nous  la  regardions  à  l'œil 
uu  en  nous  plaçant  à  une  distance  mille  fois  plus  petite  que  celle 
qui  existe  entre  elle  et  nous  :  or  cette  distance  mille  fois  plus 
petite  serait  encore  tellement  grande,  par  rapport  aux  dimensions 
réelles  de  l'étoile,  qu'elle  nous  paraîtrait  toujours  comme  un  point. 

Mais  alors  on  va  se  demander  comment  il  se  fait  qu'a  l'œil  nu 
les  planètes  ne  paraissent  pas  plus  grosses  que  les  étoiles  :  d'où 
vient  qu'elles  semblent,  au  contraire,  avoir  les  mêmes  dimen- 
sions, tandis  que,  vues  à  travers  une  même  lunette,  elles  pren- 
nent des  dimensions  apparentes  si  différentes.  Cela  tient  à  un 
phénomène  d'optique  auquel  on  donne  le  nom  d'irradiation. 

Deux  objets  ayant  exactement  les  mêmes  dimensions,  et  étant 
placés  à  une  môme  distance  de  l'œil,  ne  semblent  pas  égaux,  si 
l'éclat  de  leurs  surfaces  n'est  pas  le  même  ;  celui  des  deux  dont  la 
surface  envoie  le  plus  de  lumière  à  l'œil,  parait  plus  grand  que 
l'autre.  C'est  ce  qu'on  peut  vérifier  très-facilement  à  l'aide  de  la 
fiy.  1 12,  sur  laquelle  on  voit  un  cercle  blanc  et  un  cercle  noir  qui 
ont  exactement  le  même  rayon  ;  si  Ton  examine  ce>  deux  cercles 
ru  même  temps,  le  cercle  blanc  parait  notablement  plus  grand 
que  le  cercle  noir.  Cent  cette  illusion  qui  cou&l\lueY\TCrâ\tàYWt. 
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Ou  comprend,  d'après  cela,  comment  il  se  fail  qu'une  étoile  pa- 
raisse aussi  grosse  qu'une  planète,  tandis  que,  en  raison  de  sou 
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énorme  élqignenieot,  ejledevrait  avoir  des  dimensions  apparentes 
beauco up plus  petites  :  la  grande  quantité  de  lumière  que  l'étoile 
nous  envoie  occasionne  une  irradiation  considérable,  qui  nous  la 
fait  vofr  sous  des  dimensions  bien  plus  grandes  que  celles  qu'elle 
a  réellement.  La  planète,  au  conti  aire,  don!  l'éclat  intrinsèque  est 
incomparablement  plusfaible,  ne  paraît  pas  notablement  agrandie 
par  l'effet  de  l'irradiation.  Les  lu  nettes  jouissent  de  la  propriété  de 
diminuer  l'effet  de  l'irradiation  ,et  cela  d'au  tant  plusque  leur  gros- 
sissement est  plus  fort  ;  c'est  ce  qui  fait  que,  tandis  qu'elles  Tout 
voir  la  planète  de  plus  en  plus  grosse,  elles  montrent,  au  contraire, 
l'étoile  avec  des  dimensions  de  plus  en  plus  faibles  ;  à  mesure  que 
le  grossissement  de  la  lunette  augmente,  l'étoile  et  la  planète  ap- 
prochent de  plus  en  plus  de  prendre  les  dimensions  relatives  sous 
lesquelles  nous  les  verrions  s'il  n'y  avait -pas  d'irradiation. 

§63.  Scintillation.— Un  autre  caractère,  qui  permet  souvent 
de  distinguer  une  planète  d'une  étoile,  à  la  simple  vue,  repote 
sur  le  phénomène  de  la  scintillation.  Habituellement  la  lumière 
d'uneétoile  ne  parait  pas  tranquille;  cette  lumière  semble  s'étein- 
dre, puis  se  ranimer  tout  a  coup;  elle  jette  des  éclata  diversement 
colorés,  tantôt  verts,  tantôt  rouges.  C'est  cette  agi  talion  continuelle 
de  la  lumière  d'une  étoile  que  l'on  désigne  sous  le  nom  de  scin- 
tillation. Or,  si  l'on  examine  les  diverses  planètes  quel'on  peu  tvoir 
àl'œilnu,  on  reconnaît  qu'elles  scintillent  généralement  beaucoup 
moinsqueleséloilea.etqueniéitequelques-unespréaententàpeine 
des  l races  sensibles  de  scintillation  ;  la  lomièrerles  planètes  parait 
//Ait/coup plan  tranquille  que  celle  des  étoiles.  L'ingénieuse  ex- 
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plication  queM.  Arago  a  donnée  du  phénomène  de  la  scintillation 
va  nous  permettre  de  comprendre  à  quoi  tient  cette  différence 
entre  les  étoiles  et  les  planètes. 

On  sait  de  quelle  manière  les  phénomènes  lumineux  sont  expli- 
qués parles  ondulations  d'un  fluide  extrêmement  rare,  et  répandu 
partout,  auquel  on  donne  le  nom  d'éther.  Une  source  de  lumière, 
quelle  qu'elle  soit,  détermine  un  mouvement  oscillatoire  des  molé- 
cules del'éther  ;  ce  mouvement  se  propage  tout  autour  de  la  source, 
en  formant  des  espèces  d'où  des  sphériques  concentriques,  absolu- 
ment de  la  môme  manière  qu'une  pierre,  lancée  sur  lasurfaced'une 
eau  tranquille,  y  produit  ces  ondes  circulaires  que  l'on  voit  se  suc- 
céderets  agrandtrprogressivement,jusqu'à  ce  qu'elles  aient  atteint 
les  bords  de  la  masse  d'eau.  Soit  A,fig  113,  une  source  de  lumière 
homogène,  de  lu- 
mière rouge,  par  f*      f       j* 


>n 


exemple,    et    AB ps f£— 

une  direction  quel-  pJ     {{Z      fa       y      \jf  B 

conque  suivant  la- 
quelle nous  allons  examiner  les  circonstances  de  la  propagation 
dumouvemeut  vibratoire  occasionné  par  cette  source  de  lumière. 
Une  molécule  m  d'éther,  prise  sur  la  ligne  AB,  effectue  ses  oscil- 
lations suivant  une  ligne  m! m"  perpendiculaire  à  AB.  Lorsque 
cette  molécule  a  commencé  à  osciller,  elle  agit  sur  la  molécule 
suivante  qui  oscille  à  son  tour;  celle-ci  agit  sur  une  troisième 
molécule,  et  ainsi  de  suite,  de  telle  sorte  que  le  mouvement  os- 
cillatoire se  propage  de  proche  en  proche  sur  la  ligne  AB,  jus- 
qu'à une  distance  indéfinie  du  point  A.  C'est  ce  mouvement  des 
diverses  molécules  d'éther  rangées  le  long  d'une  ligne  telle  que 
AB,  qui  constitue  un  rayon  lumineux. 

La  propagation  du  mouvement  vibratoire,  le  long  d'un  semblable 
rayon  s'effectue  avec  une  très-grande  rapidité;  la  vitesse  de  cette 
propagation  de  la  lumière  est,  en  effet,  d'environ  77  000  lieues  de 
4  kilomètres  par  seconde.  Soit  mn  l'étendue  dans  laquelle  le  mou- 
vement se  propage  sur  la  ligne  AB,  pendant  qie  la  molécule  m 
effectue  une  oscillation  complète  départ  et  d'autre  de  sa  position 
d'équilibre.  La  molécule  n  commencera  sa  première  oscillation  à 
l'instant  même  où  la  molécule  m  finira  la  sienne  et  en  recommen- 
cera une  seconde;  ces  deux  molécules  oscilleront  donc  en  môme 
temps  et  de  la  même  manière.  Lorsque  la  première  sera  en  m',  la 
seconde  sera  en  u'  ;  elles  reviendront  en  même  temps  à  leurs  posi- 
tions primitives  m,  n;  lorsque  la  première  sera  en  m",  la  seconde 
sera  en  n".  En  un  mot,  ces  deux  molécules  se  trou\eroi\\A  tYoti^. 
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instant  dans  des  positions  correspondantes,  sur  les  chemins  qu'elles 
parcourent  respectivement,  et  elles  y  seront  animées  de  vitesses 
égales  et  parallèles.  Si  nous  prenons  une  autre  molécule  d'éther 
située  en  p,  au  milieu  de  la  distance  mu,  le  mouvement  se  pro- 
pagera de  la  molécule  m  à  la  molécule/),  pendant  que  la  première 
effectuera  la  moitié  de  son  oscillation  complète.  La  molécule  m 
sera  allée  eu  m',  puis  sera  revenue  en  m,  à  l'instant  où  la  molé- 
cule/; se  mettra  en  mouvement  ;  la  première  sera  en  m",  quand 
la  seconde  sera  en  p  ;  elles  reviendront  en  même  temps  en  m  etp; 
la  première  se  retrouvera  de  nouveau  en  m',  quand  la  seconde 
sera  en  />",  et  ainsi  de  suite.  Ces  deux  molécules  m,  jo,  seront  à 
chaque  instant  animées  de  vitesses  égales  et  de  sens  contraires. 
La  distance  mn  de  deux  molécules  successives  dont  les  mouve- 
ments concordent  complètement,  se  nomme  longueur  d'ondulation. 

C'est  la  durée  de  l'oscillation  complète  des  molécules  d'éther 
qui  détermine  la  couleur  de  la  lumière;  cette  durée  varie  sui- 
vant que  la  lumière  est  rouge,  verte,  bleue,  etc.  La  vitesse  de 
propagation  est  au  contraire  la  môme  pour  les  diverses  lumières. 
11  en  résulte  que  la  longueur  d'ondulation  varie  d'une  couleur 
à  une  autre,  puisque  c'est  le  chemin  parcouru  par  la  lumière 
en  vertu  de  cette  vitesse  constante  de  propagation,  pendant  la 
durée  d'une  oscillation  complète  d'une  molécule  d'éther,  durée 
qui  n'est  pas  la  même  pour  les  diverses  couleurs.  On  sait  que  la 
lumière  blanche  est  formée  par  la  réunion  d'une  infinité  de 
couleurs,  parmi  lesquelles  on  distingue  sept  couleurs  principales, 
savoir  :  •violet,  indigo,  bleu,  vert,  jaune,  orangé,  rouge.  On  a 
trouvé  que  pour  le  violet,  la  longueur  d'ondulation  est  de 
0mu> ,000*23;  pour  le  vert,  de  0mm,0005t2;  et  pour  le  rouge, 
de  0mra, 000620.  On  peutjuger  par  là  de  la  rapidité  extraordinaire 
avec  laquelle  s'effectuent  les  oscillations  des  molécules  d'éther, 
puisque  la  lumière  qui  parcourt  77  000  lieues  en  une  seconde 
de  temps,  ne  parcourt  qu'environ  la  moitié  d'un  millième  de 
millimètre  pendant  la  durée  d'une  de  ces  oscillations. 

Ces  notions  étant  rappelées,  imaginons  que  deux  rayons  de  lu- 
mière homogène,  partis  d'un  même  point  lumineux,  cheminent  à 
côté  l'un  de  l'autre.  Si  Ton  vient  à  recevoir  ces  deux  rayons  sur 
une  lentille  convergente,  ils  la  traverseront  et  iront  ensuite  con- 
courir en  un  mênie  point.  La  molécule  d'éther  située  à  ce  point 
de  concours  sera  en  conséquence  animée  à  la  fois  de  deux  mouve- 
ments oscillatoires,  qui  se  combineront  entre  eux  de  manière  à 
produire  son  mouvement  définitif.  Si  les  deux  rayons,  depuis  leur 
départ  de  leur  source  commune,  jusqu'à  leur  arrivée  à  ce  point 
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de  concours,  se  sont  trouvés  identiquement  dans  les  niâmes  con- 
ditions, les  deux  mouvements  que  la  molécule  d'éther  donl  il 
s'agit  prendra  en  vertu  de  ces  deux  rayons,  seront  exactement 
les  mêmes;  les  vitesses  dans  ces  deux  mouvements,  devront  être 
à  chaque  instant  égales  et  de  môme  sens  :  il  est  clair  qu'il  en  ré- 
sultera pour  la  molécule  d'éther  un  mouvement  unique  de 
même  nature  que  chacun  de  ces  mouvemeuts  partiels,  mais  d'une 
intensité  double.  Si,  au  contraire,  par  une  cause  quelconque, 
l'un  des  deux  rayons  a  éprouvé  un  retard,  les  choses  pourront  se 
passer  tout  autrement.  Supposons,  par  exemple,  que  ce  retard 
soit  précisément  d'une  demi-longueur  d'ondulation,  la  molécule 
d'éther  située  au  point  de  concours  des  deux  rayons  ne  prendra 
plus  deux  mouvements  concordants,  en  vertu  du  passage  de  ses 
rayons  par  le  point  où  elle  se  trouve:  elle  sera,  au  contraire,  à 
chaque  instant,  animée  de  deux  vitesses  partielles  égales  et  op- 
posées Tune  à  l'autre;  et,  par  suite,  elle  restera  immobile.  Cette 
rirconstance  amènera  donc  une  destruction  de  lumière  au  point 
de  concours  des  deux  rayons  :  il  s'y  produira  une  interférence.  Il 
est  aisé  de  reconnaître  qu'il  y  aura  ainsi  interférence,  toutes  les 
fois  que  l'un  des  deux  rayons  lumineux  aura  éprouvé  sur  l'autre 
un  retard  égal  à  une  fois,  trois  fois,  cinq  fois,  et  en  général  un 
nombre  impair  de  fois  une  demi-longueur  d'ondulation;  tan- 
dis que,  toutes  les  fois  que  le  retard  de  l'un  des  deux  rayons  sur 
l'autre  sera  d'une,  deux,  trois...  longueurs  d'ondulation,  les 
choses  se  passeront  absolument  de  la  même  manière  que  s'il  n'y 
avait  eu  aucun  retard. 

Considérons  maintenant  une  étoile,  que  nous  pouvons  regarder 
comme  un  simple  point  lumineux,  ainsi  que  cela  résulte  de  ce  que 
nous  avons  dit  précédemment  (§  62).  Deux  rayons  lumineux  ho- 
mogènes, partis  en  même  temps  de  cette  étoile,  arrivent  à  l'œil 
d'un  observateur,  après  avoir  traversé  l'atmosphère.  Les  change- 
ments continuels  qui  se  produisent  dans  la  température,  lu 
pression,  le  degré  d'humidité  de  l'air  atmosphérique,  font  que 
ces  deux  rayons,  quelque  rapprochés  qu'ils  soient  l'un  de  l'autre, 
ne  traversent  pas  des  masses  d'air  absolument  identiques.  Or,  on 
sait  qu'un  rayon  lumineux  est  toujours  retardé  par  son  passage 
à  travers  un  milieu  quelconque,  et  qu'il  l'est  d'autant  plus  que  ce 
milieu  est  plus  réfringent.  Il  résulte  de  la  que  les  deux  rayons  ve- 
nus de  l'étoile  sont  retardés  chacun  d'une  certaine  quantité,  par 
leur  passage  à  travers  l'atmosphère,  et  que  le  retard  de  l'un  est 
généralement  différent  du  retard  de  l'autre.  Si  l'excùsduretardde 
l'un  àesTixyonssurle  retard  de  Vautre  est  d'un  nom\>YG  îtïiv^yc  ta. 
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demi-longueurs  d'ondulation,  ces  deux  rayons,  rendus  convergents 
après  qu'ils  ont  pénétré  dans  l'œil,  y  produisent  une  interférence. 

Prenons  maintenant  tout  le  faisceau  de  rayons  homogènes, 
de  rayons  rouges,  par  exemple,  que  l'étoile  envoie  à  l'intérieur 
de  l'œil,  les  divers  rayons  qui  le  composent  éprouvent  des  re- 
tards inégaux  de  la  part  des  couches  atmosphériques  qu'ils  tra- 
versent :  on  conçoit  donc  qu'une  portion  de  ces  rayons  puisse 
détruire  les  autres  par  interférence,  après  qu'ils  se  sont  intro- 
duits dans  l'œil  ;  mais  cette  destruction  pourra  n'être  que  par- 
tielle, et  d'ailleurs  elle  sera  plus  ou  moins  grande  d'un  instant 
à  un  autre,  en  raison  des  changements  qui  arrivent  constamment 
dans  les  masses  d'air  que  ces  rayons  rencontrent  sur  leur  che- 
min. La  sensation  produite  par  ce  faisceau  de  rayons  rouges  éma- 
nés de  l'étoile  sera  donc  très-variable,  tantôt  faible,  tantôt  forte, 
et  ces  variations  se  produiront  souvent  avec  une  grande  rapidité. 
Si  l'étoile  n'émettait  que  des  rayons  rouges,  elle  semblerait  s'é- 
teindre, puis  se  ranimer;  elle  présenterait  un  éclat  variable  d'un 
instant  à  un  autre. 

Mais  une  étoile  n'émet  pas  que  des  rayons  rouges;  généralement 
sa  lumière  est  blanche,  c'est-à-dire  qu'elle  se  compose  des  diverses 
lumières  simples  dont  nous  avons  parlé  précédemment.  Or,  il  est 
clair  que  ce  que  nous  avons  dit  pour  les  rayons  rouges,  nous  pou- 
vons le  répéter  pour  les  rayons  bleus,  pour  les  rayons  verts,  etc.  En 
sorte  que,  par  suite  des  interférences  de  ces  diverses  espèces  de 
rayons,  l'étoile  présentera  un  éclat  très-variable  d'un  instant  à  un 
autre.  Observons  de  plus  que,  les  longueurs  d'ondulation  n'étant 
pas  les  mêmes  pour  les  diverses  cou  leurs,  le  retard  d'un  rayon  sur 
un  autre  ne  devra  pas  être  le  même  pour  qu'il  y  ait  interférence, 
suivant  que  ces  rayons  seront  rouges,  ou  verts,  ou  violets  :  on  con- 
çoit donc  que  l'interférence  de  deux  rayons  rouges  ne  peut  pas  se 
produire  en  môme  temps  que  celle  de  deux  rayons  verts,  ou  bleus, 
ou  violets,  quisuivent exactement  la  mémeroutequelespremiers. 
Ainsi,  dans  l'ensemble  des  rayons  lumineux  que  l'étoile  envoie  àun 
instant  déterminé  à  l'intérieur  de  l'œil,  il  doitse  produire  des  inter- 
férences entre  les  rayons  des  diverses  couleurs;  mais  ces  interfé- 
rences peuvent  être  plus  nombreuses  pour  certaines  couleurs  que 
pour  d'autres:  les  rayons  rouges,  par  exemple,  peu  ventse  détruire 
presque  complètement,  tandisque  les  rayons  verts  ne  se  détruisent 
qu'en  petite  quantité.  11  en  résulte  que  les  diverses  couleurs  qui 
composent  la  lumière  blanche  venue  de  l'étoile  éprouvent  des  dimi- 
nutions inégalesd'intensité,  et  que,  par  suite,  elles  ne  se  trouvent 

us  dans  les  proportions  convenables  pour  former  de  la  lumière 
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blanche  par  leur  réunion  ;  l'étoile  doit  donc  sembler  colorée.  Cette 
coloration  de  l'étoile  doit  d'ailleurs  varier  d'un  instantàun  autre 
suivant  que  telle  ou  telle  couleur  devient  prédominante,  par  suite 
des  variations  continuelles  du  milieu  que  traversent  les  rayons 
envoyés  par  l'étoile  à  l'intérieur  de  l'œil.  La  scintillation  des 
étoiles  se  trouve  par  là  complètement  expliquée  ;  voyons  mainte- 
nant ce  qui  doit  arriver  dans  le  cas  d'une  planète.     . 

Une  étoile  peut  être  assimilée  à  un  point  lumineux,  puisque  les 
plus  fortes  lunettes  la  font  toujours  voir  sans  dimensions  apprécia- 
bles, mais  il  n'en  est  pas  de  même  d'une  planète,  dont  les  dimen- 
sions sont  rendues  très-sensibles  par  l'emploi  des  lunettes.  Les 
rayons  lumineux  qu'une  planète  nous  envoie  sont  donc  dans  les 
mêmes  conditions  que  s'ils  venaient  d'une  agglomération  de  points 
lumineux  très-rapprochés  les  uns  des  autres,  mais  pas  assez  pour 
se  confondre  en  un  seul.  Chacun  de  ces  points  lumineux,  pris  isolé- 
ment, doit  se  comporter  comme  une  étoile;  les  rayons  qu'il  envoie 
dans  l'œil  doivent  éprouver  des  interférences  variables  d'un  instant 
àun  autre;  en  un  mot,  s'il  était  seul,  on  le  a  errait  scintiller.  Les 
divers  pointslumineux,que  nous  supposons  placés  à  côté  les  uns  des 
autres,  scintillent  tous  ensemble;  mais  leurs  scintillations  sont  gé- 
néralement discordantes.  Tandis  que  l'un  d'eux  jette  un  vif  éclat, 
un  autre  semble  s'éteindre;  lorsque  le  premier  se  colore  en  rouge, 
le  second  prend  une  teinte  verte  ou  bleue.  Ce  n'est  qu'accidentelle- 
ment que  les  scintillations  de  cesdivers  points  concordent,  et  alors 
l'agglomération  de  ces  points  scintille  elle-même  ;  mais,  le  plus  ha- 
bituellement, les  scintillations  partielles  se  contrarient  plus  ou 
moins,  et  il  en  résulte,  pour  l'ensemble  des  points,  une  scintillation 
très-faible,  sinon  tout  à  fait  nulle.  On  comprend,  par  là,  comment 
il  se  fait  que  le  phénomène  de  la  scintillation  est  beaucoup  moins 
prononcé  pour  les  planètes  que  pour  les  étoiles,  ce  qui  permet 
souvent  de  distinguer  les  unes  des  autres  à  la  simple  vue. 

On  a  remarqué  que  la  scintillation  des  astres  se  produit  surtout 
lorsque  l'aJr  ayant  été  sec  pendant  quelque  temps,  de  l'humidité 
vient  à  s'y  répandre;  en  sorte  que  ce  phénomène  est,  pou  ries  ma- 
rins, un  présage  de  mauvais  temps.  Ce  fait  vient  confirmer  l'expli- 
cation si  ingénieuse  et  si  satisfaisante  que  M.  Arago  a  donnée  de 
la  scintillation,  et  que  nous  venons  d'analyser  rapidement.  On  voit 
en  effet  que,  dans  ces  circonstances,  l'air  se  trouve  dans  les  con- 
ditions convenables  pour  agir  inégalement  sur  les  divers  rayons 
qu'un  astre  envoie  à  l'intérieur  de  l'œil,  et  pour  déterminer  les 
interférences  qui  donnent  lieu  au  phénomène  de  la  scintillation. 
§  64.  Sphère  eêleite.  —  Les  étoiles  sont  des  COt\&  &mtaxvYC&& 
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dans  l'espace,  et  isolés  les  uns  des  autres,  ainsi  que  nous  le  ver- 
rons plusta  rd.Leursdistancesala  terre  doiventêtre  très-différentes. 
Ainsi  deux  étoiles  qui  nous  paraissent  voisines,  peuvent  être  cepen- 
dant très-éloignées  l'une  de  l'autre;  nous  les  croyons  voisines  parce 
que  nous  les  apercevons  à  peu  près  dans  la  môme  direction  et  que 
ri  en  ne  nous  indique  si  Tune  des  deux  est  plus  près  ou  plus  loin  de 
nous  que  lïautre.  Pour  simplifier  les  choses,  on  ramène  ordinaire- 
ment, par  Ja  pensée,  toutes  les  étoiles  à  une  même  distance  du  lieu 
de  l'observation,  en  laissant  chacune  d'elles  dans  la  direction  sui- 

0  ,     vant  laquelle  on  l'aperçoit  : 

,  /B     ainsi,  pg.  ii4,   les  diverses 

/  J     /  étoiles  E,  E',E",..., seront sup- 

/       /  poséesêtreplacéesen£,eV\., 

/      /  sur  les  lignes  EO,  E'O,  E"0,.., 

'         /     /       ,.E"        qui  vont  de  leurs  positions 

réelles  au  lieu  0  de  l'obser- 
vation, et  à  des  distances  eO, 
cO  e"0,...  de  ce  lieu  égales 
entre  elles.  Par  là,  ces  astres 
se  trouveront  ramenés  tous 
sur  la  surface  d'une  môme 
sphère  ayant  pour  centre  le 
point  0.  Le  rayon  de  cette 
sphère,  que  l'on  nomme  la 
sphère  céleste,  peut  être  pris 
de  telle  grandeur  qu'on  veut  : 
on  le  suppose  ordinairement  très-grand. 

D'après  les  apparences  que  présente  te  mouvement  des  étoiles, 
et  conformément  à  la  convention  que  nous  venons  de  fairedeles 
ramener  toutes  à  une  même  distance  de  nous,  nous  pourrons  sup- 
poser que  la  sphère  céleste  est  une  sphère  solide,  creuse,  une 
sphère  de  cristal,  par  exemple,  à  laquelle  les  étoiles  sont  toutes 
fixées;  et  que  cette  sphère  est  animée  d'un  mouvement  qui,  en  se 
transmettant  à  chacune  d'elles,  lui  fait  parcourir  la  ligne  que  nous 
lui  voyons  décrire  réellement.  Cette  idée  d'une  sphère  solide,  de 
cristal,  à  laquelle  les  étoiles  sont  attachées,  date  de  la  plus  haute 
antiquité  ;les  astronomes  grecs  la  regardaient  môme  comme  étant 
l'expression  delà  réalité.  Mais,  pour  nous,  ce  ne  sera  qu'une  fiction, 
quiaura  le  double  avantage  de  nous  rappeler  constamment  l'immo- 
bilité des  étoiles  les  unes  par  rapport  aux  autres,  et  de  nous  per- 
metlre  àe  représenter  simplement  leur  mouvement  d'ensemble. 
§65.  Ciam»iAemtion  des  étoiles.  —  \\  suffit  d'un  coup  d'oeil 
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jeté  sur  le  ciel  pour  voir  que  les  étoiles  ne  sont  pas  toutes  égale- 
ment brillantes.  Tandis  que  quelques  unes  sont  douées  d'un  éclat 
très-vif,  d'autres  sont  tellement  faibles  qu'on  a  peine  à  les  aperce- 
roir;  la  plus  grande  partie  des  étoiles  visibles  à  l'œil  nu  sont 
comprises  entre  ces  deux  limites  extrêmes,  et  présentent,  pour 
ainsi  dire,  toutes  les  nuances  d'éclat  que  l'on  peut  concevoir  pour 
passer  insensiblement  de  l'une  à  l'autre  de  ces  deux  limites.  Il  y  a, 
en  outre,  un  nombre  considérable  d'étoiles  que  l'on  ne  peut  voir 
qu'à  l'aide  des  lunettes  ou  des  télescopes,  et  qui  ont  également 
des  éclats  très-divers,  depuis  celles  que  les  observateurs,  doués 
d'une  excellente  vue,  peuvent  apercevoir  à  l'œil  nu,  jusqu'à 
celles  que  l'on  voit  à  peine  à  l'aide  des  instruments  lès  plus 
puissants. 

Pour  faciliter  l'indication  de  l'éclat  d'une  étoile,  on  a  classé  tous 
ces  astres  par  ordre  de  grandeur.  Ainsi  on  dit  qu'une  étoile  est 

de  lre,  de  2e,  de  3e grandeur,  suivant  qu'elle  est  plus  ou  moins 

brillante.  Le  mot  grandeur,  employé  ici,  ne  se  rapporte,  bien  en- 
tendu, en  aucune  manière  aux  dimensions  réelles  de  l'étoile; 
mais  il  correspond  à  l'apparence  qui  résulte  pour  nous  de  ces 
dimensions  réelles,  combinées  avec  la  distance  à  laquelle  se 
trouve  l'étoile,  ainsi  qu'avec  son  éclat  intrinsèque.  Ainsi  une 
étoile  de  lro  grandeur  peut  être  beaucoup  plus  petite  qu'une  étoile 
de  6e  grandeur;  il  suffit  qu'elle  soit  notablement  plus  rappro- 
che de  nous,  pour  que  son  éclat  nous  paraisse  plus  grand. 

On  conçoit  sans  peine  tout  ce  qu'il  y  a  d'arbitraire  dans  une 
semblable  classification  des  étoiles  par  ordre  de  grandeur;  aussi 
n'est-il  pas  surprenant  que  les  astronomes  ne  soient  pas  complè- 
tement d'accord  sur  le  nombre  des  étoiles  à  placer  dans  chaque 
ordre.  Imaginons  qu'on  ait  fait  la  liste  de  toutes  les  étoiles  visibles 
des  divers  points  de  la  terre,  soit  à  l'œil  nu,  soit  à  l'aide  des  lu- 
nettes et  des  télescopes,  en  les  rangeant  d'après  leur  éclat,  et 
commençant  par  la  plus  brillante,  pour  finir  par  la  plus  faible; 
il  suffira  de  faire  des  coupures  dans  celte  liste  générale  pour 

former  la  ire,  la  2e,  la  3e grandeur.  Or,  rien  n'indique  la  place 

où  chaque  coupure  doit  être  faite  ;  telle  étoile,  que  l'on  consi- 
dère comme  la  dernière  d'une  classe,  pourrait  tout  aussi  bien 
être  prise  pour  la  première  de  la  classe  suivante.  Nous  allons 
donner  quelques  indications,  pour  faire  connaître  la  classification 
telle  qu'elle  est  généralement  adoptée. 

On  compte  ordinairement  15  à  20  étoiles  de  ir*  grandeur,  !>0  à 
60  de  2#  grandeur,  environ  200  de  3e  grandeur,  et  ainsi  de,  suite» 
La  6*  grandeur  comprend  les  étoiles  les  plus  îaitoVes  ^t\xî\  ç*3ta% 
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qui  sont  visibles  à  l'œil  nu.  On  évalue  à  environ  5000  le  nombre 
total  des  étoiles  des  0  premières  grandeurs,  c'est-à-dire  de  celles 
qui  peuvent  être  vues  sans  le  secours  des  lunettes  et  des  téles- 
copes. Les  étoiles  plus  faibles,  qu'on  désigne  souvent  sous  le  nom 
d'étoiles  télescopiques,  composent  encore  10  grandeurs,  depuis 
la  7e  jusqu'à  la  16e,  dans  laquelle  on  range  les  plus  petites  étoiles 
que  l'on  ait  pu  observer  jusqu'à  présent  à  l'aide  des  lunettes  et 
des  télescopes.  Le  nombre  des  étoiles  que  contient  chacun  de  ces 
ordres  de  grandeur  augmente  très-rapidement  à  mesure  que  son 
numéro  est  (lus  élevé;  pour  qu'on  s'en  fasse  une  idée,  il  suffit 
de  dire  que  l'on  range  environ  i  3  000  étoiles  dans  la  7e  grandeur, 
40  000  dans  la  8e,  et  140000  dans  la  9e. 

§  66.  Constellations.  —  On  ne  peut  désigner  chaque  étoile 
en  particulier,  qu'autant  qu'on  lui  attribue  un  nom  qui  la  rap- 
pelle sans  qu'on  puisse  la  confondre  avec  aucune  autre.  Ce  nom 
peut  être  choisi  arbitrairement,  ainsi  qu'on  l'a  fait  pour  un  cer- 
tain nombre  des  étoiles  les  plus  brillantes  :  Sirius,  la  Chèvre, 
Higel,  Aldébaran,  Wéga,  etc.,  sont  autant  de  noms  qui  désignent 
des  étoiles  dont  les  astronomes  connaissent  bien  la  position  dans 
le  ciel.  Mais  on  conçoit  qu'il  n'est  pas  possible  de  donner  ainsi 
un  nom  différent  à  chacune  des  étoiles  contenues  dans  les  16  or- 
dres de  grandeur  dont  nous  avons  parlé;  et  lors  même  que  l'on 
aurait  trouvé  des  noms  pour  toute  cette  multitude  d'étoiles,  la 
mémoire  des  astronomes  ne  suffirait  pas  pour  les  retenir.  Aussi 
a-t-on  eu  recours  à  un  autre  moyen,  qui  date  de  l'antiquité,  et 
qui  a  été  conservé  jusqu'à  nos  jours.  Voici  en  quoi  il  consiste. 

On  a  imaginé  que  la  surface  entière  de  la  sphère  ce1  este  soit 
couverte  de  figures  d'hommes,  d'animaux  et  de  divers  objets. 
Ces  figures,  conliguës  les  unes  aux  autres,  ont  divisé  la  sphère 
en  autant  de  compartiments  de  diverses  grandeurs,  et  de  formes 
plus  ou  moins  irrégulières.  L'ensemble  des  étoiles  contenues  dans 
chacun  de  ces  compartiments  a  formé  un  groupe  particulier,  ou, 
suivant  l'expression  consacré,  une  constellation;  et  Ton  a  donné 
à  cette  constellation  le  nom  de  la  figure  qui  en  avait  déterminé 
les  contours.  C'est  ainsi  qu'il  y  aies  constellations  d'Or  ion,  du 
Cocher,  du  Lion,  de  la  Grande  Ourse,  du  Scorpion,  de  la 
Lyre,  etc.,  etc. 

L'indication  de  la  constellation  dont  une  étoile  fait  partie,  fait 

connaître  immédiatement  la  portion  du  ciel  où  elle  est  placée. 

Pour  ladésignercomplétement,iln'y  a  plusqu'àladistinguerdes 

autres  étoiles  qui  entrent  dans  la  môme  constellation.  Quelques 

étoiles  placées  d'une  manière  toute  parl\cu\\(ive  v^ar  rapport  aux 
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ftguresqui  ont  servi  à  définir  les  constellations,  ont  reçu  des  noms 
qui  rappellent  leurs  positions  spéciales.  Il  y  a  l'Œil  du  Taureau, 
l'Épi  de  la  Vierge,  le  Cœurdu  Scorpion,  etc.  Mais  ce  n'est  qu'excep- 
tionnellement que  ce  mode  de  désignation  d'une  étoile  peut  être 
employé.  Bayer  ayant  publié  en  1603  des  cartes  célestes  sur  les- 
quelles les  lettres  grecques  a,  p,  7 étaient  placées  à  côté  des 

diverses  étoiles  d'une  môme  constellation,  les  astronomes  suivi- 
rent son  exemple,  et  continuèrent  à  désigner  les  étoiles,  soit  par 
des  lettres,  soit  par  des  numéros.  Bayer  avait  attribué  la  lettre  a 
à  l'étoile  la  plus  brillante  de  chaque  constellation,  la  lettre  0  à 
celle  qui  était  la  plus  brillante  après  la  première,  et  ainsi  de 
suite.  A  mesure  que  le  nombre  des  étoiles,  enregistrées  dans  les 
diverses  constellations,  devint  plus  grand,  on  suivit  la  même 
marche  ;  l'alphabet  grec  ayant  été  bientôt  épuisé,  on  prit  les 
lettres  ordinaires  a,  b9  c,y...  en  les  attribuant,  de  la  même  ma- 
nière, aux  diverses  étoiles,  d'après  l'ordre  de  leur  éclat  ;  en6n  ce 
second  alphabet  étant  employé  en  entier,  on  se  contenta  d'inscrire 
les  étoiles  dans  des  catalogues  avec  un  numéro  d'ordre.  Les  nu- 
méros qui  servent  habituellement  à  désigner  les  étoiles  auxquelles 
on  n'a  pas  pu  attribuer  de  lettre  de  l'un  on  de  l'autre  des  deux 
alphabets,  sont  ceux  de  l'ancien  catalogue  de  Flamsteed  (1), 
connu  sous  le  nomade  Catalogue  britannique.  Lorsque  le  numéro 
affecté  aune  étoile  n'est  pas  pris  dans  ce  catalogue, on  a  soin  d'in- 
diquer à  quel  autre  catalogue  il  appartient. 

§  67.  Lorsqu'on  veut  étudier  l'astronomie,  il  est  bon  de  s'exercer 
à  reconnaître  les  constellations,  ainsi  que  leurs  positions  rela- 
tives dans  le  ciel.  Nous  allons  indiquer  la  marche  que  Ton  peut 
suivre  pour  cela,  en  se  servant  de  cartes  célestes  sur  lesquelles 
les  étoiles  les  plus  brillantes  soient  représentées;  et  nous  en  pro- 
fiterons pour  faire  connaître  les  principales  constellations  situées 
dans  la  partie  du  ciel  que  Ton  voit  en  Europe. 

La  constellation  de  la  Grande  Ourse  sera  reconnue  avec  la  plus 
grande  facilité,  par  la  disposition  des  sept  étoiles  brillantes  qui  la 
composent,  fig.  1 15.  Ces  sept  étoiles  sont  toutes  de  2e  grandeur  à 
l'exception  de  $  qui  est  de  3e  grandeur.  Les  trois  étoiles  «,  Ç,  m,  for- 
ment la  queue  de  la  Grande  Ourse.  Cette  constellation  remarqua- 
ble reste  toujours  au-dessus  de  l'horizon  à  Paris;  on  la  voit  vers 
le  nord,  où  elle  occupe  différentes  positions,  tantôt  près,  tantôt 
loin  de  l'horizon,  suivant  l'heure  à  laquelle  on  l'observe.  On  lui 


(1)  Astronome  anglais  né  en  1646,  mort  en  1710.  Il  fut  le  premier  directeur  de 
robservatoire  de  Greewvich,  près  Londres,  en  1676. 
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donne  aussi  quelquefois  le  .nom  de  Chariot  ;  a,  0,  7,  &,  sont  lei 
roues;  e,  Ç,  *>,  sont  les  chevaux;  une  toute  petite  étoile,  située 
tout  près  de  C, figure  le  postillon. 
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Dès  que  l'on  connaît  la  Grande  Ourse,  on  peut  s'en  servir  pour 
trouver  d'autres  constellations.  Si  Ton  mène  une  ligne  droite  par 
les  étoiles  p,  a,  et  qu'on  la  prolonge  au  delà  de  a  d'une  quantité 
égale  à  5  fois  la  distance  de  p  à  a,  ou  bien  encore  d'une  quantité 
égale  à  la  distance  de  a  à  m,  on  trouve  la  PQlaire,  fig.  1 16,  dont 
le  nom  trouvera  bientôt  son  explication.  La  Polaire,  étoile  de 
3e  grandeur,  forme  l'extrémité  de  la  queue  de  la  Petite  Ourse, 
constellation  formée  de  sept  tHoiles  principales,  qui  sont  disposées 
à  peu  près  de  la  mùrne  manière  que  celles  de  la  Grande  Ourse, 
mais  en  sens  contraire, 

En  joignant  5  de  la  Grande  Ourse  à  la  Polaire,  et  prolongeant 
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cette  ligne  d'une  quantité  égale  au  delà  de  la  Polaire,  on  trouve  la 
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constellation  de  Cassiopét,  fig.  116.  Elle  contient  5  étoiles  de 
3e  grandeur,  qui,  par  leur  ensemble,  rappellent  la  forme  d'une  M 
ouverte.  Si,  à  ces  5  étoiles,  on  joint  la  petite  étoile  *,  on  trouve  In 
forme  d'une  Chaise,  nom  que  Ton  donne  quelquefois  à  cette  con- 
stellation* a  et  0  sont  les  pieds  de  la  chaise  ;  ?  et  x  en  fur  ment  le 
siège,  et  &,  e,  le  dossier. 

Les  lignes  droites  qui  joignent  a  et  S  de  la  Grande  Ourse  à  la 
Polaire,  étant  prolongées  au  delà  de  cette  dernière  étoile,  compren- 
nent entre  elles  le  Carré  de  Pégase,  formé  de  4  étoiles  de  2e  gnm- 
<!eur,^£.  4i7.Troisdecesétoilesappartiennentàla  constellation 
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de  Pégase;  la  quatrième  fait  partie  de  la  constellalion  d'jdw/ro- 
mè</e.  A  peu  près  dans  le  prolongement  de  la  diagonale  du  carié 
qui  va  de  a  de  Pégase  à  a  d'Andromède,  on  trouve  p  et  7  d'Andro- 
mède, puis  *  dePersée,  toutes  trois  de  2e  grandeur.  L'ensemble 
de  ces  trois  étoiles,  et  des  quatre  du  carré  de  Pégase,  forme  une 
grande  figure  ayant  beaucoup  d'analogie  avec  celle  de  la  Grande 
Ourse. 

L'étoile  a  de  Persée,  de  2e  grandeur,  ei  située,  comme  nous  ve- 
nons de  le  dire,  sur  le  prolongement  des  trois  étoiles  «,  p,  7  d'An- 
dromède, se  trouve  entre  deux  autres,  7  de  4e  grandeur  et  $  de 
3e  grandeur,  fig.  H  8,  qui  forment  avec  elle  un  are  coftC&Nfc  nsx* 
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la  Grande  Ourse,  et  facile  à  distinguer.  Du  côté  de  la  convexité 
•de  cet  arc,  on  voit  Algol  ou  p  de  Persée,  dont  l'éclat  varie  pério- 
diquement, ainsi  que  nous  l'expliquerons  plus  tard.  En  prolon- 
geant l'arc  7«£  de  Persée  en  ligne  courbe,  on  trouve  la  Chèvre 

appartenant  à  la  constellation  du   Co- 
a  cher.   Le  même    arc,  prolongé   d'abord 

*-...  \     avec    une   courbure  «opposée,   de  ma- 

,CKètre      ...    J  ^        nière  à  passer  entre  Algol  et  la  constel- 
lation du  Cocher,  puis  continué  en  ligne 
p        droite,  rencontre  les  étoiles  t  et  l  de  Per- 
3  JUyoi     **ée,  et  aboutit  au  groupe  des  Pléiades, 
4ç  ^  formé  d'un  amas  d'étoiles  très-rapprochées 

/  les  unes  des  autres. 

ïipuiuàe*  En  J°*onant  'a  Polaire  à  la  Chèvre,  et 

/***  prolongeant  cette  ligne  au  delà  de  la  Chè- 

Fig.  us.  vre,  on  trouve  Orion,  la  plus   brillante 

des  constellations,  que  l'on  reconnaît 
d'ailleurs  facilement  à  sa  forme,  fig.  119,  sans  avoir  besoin  de 
recourir  aux  étoiles  déjà  connues.  Elle  se  compose  de  sept  étoiles 

principales,  dont  quatre,  a,  7,  p,  x, 
a  occupent  les  angles  d'un  grand  qua- 

drilatère,  et  les  trois  autres,  £,  e,  Ç, 
#  sont  serrées  en  ligne  oblique  au  mi- 

T  lieu  de  ce  quadrilatère,  a  et  p  sont  de 

ire  grandeur;  les  cinq  autres  sont  de 
2e  grandeur.  Les  trois  étoiles  centra- 
les $,  t,  Ç,  forment  le  Baudrier  rf'O- 
rion;  on  les  appelle  aussi  les  Trois 
j^*g  Rois,  le  Râteau. 

*''  e  La  ligne  du  Baudrier  d'Orion,  pro- 

longée d'un  côté,  passe  par  Sirius, 
fig.  120,  la  plus  brillante  de  toutes 
les  étoiles  ;  elle  appartient  à  la  con- 
stellation du  Grand  Chien.  La  môme 
a  ligne,  prolongée  de  l'autre  côté,  ren- 
+  #      contre  Aldébaran,  ou  VŒU  du  Tau- 

x  Rtyel     reau,  étoile  de   lre  grandeur;    elle 

Pjg<  119.  fait  partie  de  la  constellation  du  Tau- 

reau. Aldébaran  se  trouve  également 
sur  la  ligne  qui  joint  a  de  la  Grande  Ourse  à  la  Chèvre. 

La  ligne  qui  joint  *  et  P  de  la  Grande  Ourse,  étant  prolongée 
*»fBêainmentf  va  passer  par  deux  étoiles  de  2e  grandeur,  Castor 
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Aldibarm* 


-*Y 


et  PoUux,  de  la  constellation  des  Gémeaux,  fig.  121,  pais  par 
Sirius  dont  nous  avons  déjà 
parlé.  A  peu  de  distance  de 
cette  môme  ligne,  entre  Cas- 
tor et  Sirius,  on  voit  une  *# 
étoile  de  ire  grandeur,  Pro~ 
cyon,  qui  fait  partie  de  la  cons- 
tellation du  Petit  Chien. 

La  ligne  qui  joint  a  etp  de 
la  Grande  Ourse,  et  qui  nous 
a  déjà  servi  à  trouver  la  Po- 
laire, étaut  prolongée  du  côté 
opposé,  traverse  la  constella- 
tion du  Lion,  fig.  122.  Cette  constellation  con- 
tient quatre  étoiles  principales  dont'  l'ensem- 
ble forme  un  grand  trapèze.  La  plus  brillante 
de  ces  quatre  étoiles,  Régulus,  est  de  1" 
grandeur.  Les  trois  autres  sont  de  2e  gran- 
deur. 
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Fig.  122. 

En  prolongeant  la  queue  de  la  Grande  Ourse, 
Gutor  en  ligne  courbe,  on  trouve  Arcturus,  étoile  de 
^       lre  grandeur  qui  fait  partie  de  la  constellation 
du  Bouvier,  fig.  1 23.  A  côté  du  Bouvier,  et  dans 
\  la  direction  des  étoiles  p,  $,  «,  Ç  de  la  Grande 

Ourse,  on  voit  la  Couronne  boréale,  formée  de 
plusieurs  étoiles  rangées  en  demi-cercle,  et 
\        dont  la  plus  brillante  est  de  2e  grandeur. 
\  La  diagonale  <ry  de  la  Grande  Ourse,  prolongée 

du  côté  de  7,  va  passer  par  Y  Épi  de  la  Vierge, 
Fig.  121 .         fo.  « 2*,  étoile  de  1 re  grandeur  q\x\  &^MV 


« 

\ 


&  Proeyon 
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la  constellation  de  la  Vierge.  Elle  forme  un  triangle  équi latéral 
avec  Arcturus  et  p  du  Lion. 


J  Couronne 

i+-     boréale 

8^      +* 

*P 

% 

F  •*-..    6              a 

^     < 

6     "■* * 

5e* 

4  /  /' 

1       '     y 

v t 

Fig.  123. 


VK^a  est  une  belle  étoile  de  lre  grandeur,  qui  passe  tous  les 
jours  au  zénith  de  Paris,  et  qui  dépend  de  la  constellation  de  la 

J^Arclurhx 
^ e#    % 

v**    -  :  ----- -         «v  % 


P  du  Lion 


P 


Fig.   12t. 


'o 


Lyre,  fig.  125.  Elle  forme  avec  Arcturus  et  la  Polaire  un  grand 
triangle  rectangle,  dont  elle  occupe  le  sommet  de  l'angle  droit. 
A  côté  de  Wéga  sont  deux  étoiles  de  3e  grandeur,  p,  7,  et  trois 
de  4e  grandeur,  S,  *,  Ç;  les  quatre  étoiles  P,  7,  £,  C,  forment  un 
parallélogramme  facile  à  distinguer. 

Entre  la  Lyre  et  Pégase,  se  trouve  le  Cygne,  constellation 
formée  de  cinq  étoiles  principales  figurant  une  grande  croix, 
fig.  156.  La  ligne  qui  joint  le  Cygne  aux  Gémeaux  est  coupée  en 
deux  parties  égales  parla  Polaire.  La  même  ligne,  prolongée  au 
delà  du  Cygne,  passe  par  Altaïr,  de  la  constellation  de  l'Aigle, 
**  de  ive  grandeur,  que  l'on  reconnaît  aisément,  à  cause  de 
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deux  étoiles  0  et  7,  l'une  de  3e  grandeur,  l'autre  de  4e  grandeur, 
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Pig.  125. 

qui  sont  à  peu  près  en  ligne  droite  avec  elle,  et  à  peu  de  distance 
de  part  et  d'autre. 
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§  68.  Loii  dH  Bonrement  diurne.  —  OCCU\>OUVWOU% m*\W- 
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tenant  d'étudier  les  lois  de  ce  mouvement  d'ensemble,  auquel 
nous  avons  reconnu  que  les  diverses  étoiles  participent. 

Si  nous  nous  tournons  du  côté  du  midi,  nous  voyons  les 
étoiles  qui  sont  à  notre  gauche  s'élever  de  plus  en  plus  au-des- 
sus de  l'horizon,  en  marchant  en  môme  temps  de  gauche  & 
droite  ;  au  bout  de  quelque  temps,  elles  cessent  de  s'élever,  puis 
bientôt  elles  s'abaissent  en  se  rapprochant  de  plus  en  plus  de 
l'horizon,  tout  en  continuant  à  marcher  de  gauche  à  droite. 
Chacune  d'elles,  en  un  mot,  ainsi  que  nous  l'avons  déjà  remar- 
qué, se  meut  à  peu  près  de  môme  que  le  soleil  qui,  tous  les  jours, 
se  lève  à  l'orient,  pour  se  coucher  à  l'occident,  après  s'ôtre  plus 
ou  moins  élevé  au-dessus  de  l'horizon  dans  l'intervalle. 

Imaginons  que  nous  prenions  un  théodolite  (§  46),  et  que  nous 
l'installions  dans  un  lieu  d'où  nous  puissions  facilement  aperce- 
voir une  grande  étendue  du  ciel,  tant  à  droite  qu'à  gauche  du  midi. 
Après  avoir  rendu  Taxe  de  l'instrument  exactement  vertical,  nous 
pouvons  diriger  la  lunette  du  cercle  vertical  vers  une  étoile  située 
à  gauche  du  midi.  Si  nous  avons  établi  la  coïncidence  de  l'image 
de  l'étoile  avec  la  croisée  des  fils  du  réticule,  et  que  nous  ayons 
fixé  la  lunette  dans  cette  position,  nous  reconnaîtrons  bientôt  que 
la  coïncidence  n'existe  plus  ;  l'étoile  s'écarte  de  plus  en  plus  de 
l'axe  optique  de  la  lunette,  et  s'élève  en  môme  temps  au-dessus  de 
l'horizon.  Mais  bientôt  l'étoile  cesse  de  s'élever  et  commence  à  se 
rapprocher  de  l'horizon,  en  marchant  vers  l'occident.  On  conçoit 
qu'il  arrivera  un  instant  où,  en  s'abaissant  ainsi,  elle  se  retrouvera 
àla  môme  distance  de  l'horizon  que  lorsque  la  lunette  a  été  dirigée 
vers  elle  ;  en  sorte  que,  si  l'on  fait  tourner  toute  la  partie  supérieure 
du  théodolite  autour  de  son  axe  vertical,  sans  changer  l'inclinaison 
de  la  lunette,  on  pourra,  en  attendant  le  moment  convenable, 
établir  une  nouvelle  coïncidence  de  l'image  de  l'étoile  avec  le 
point  de  croisée  des  fils  du  réticule. 

Lors  de  la  première  observation,  l'étoile  était,  par  exemple,  en  E, 
fig.  127,  sur  la  sphère  céleste  dont  le  théodolite  occupe  le  centre  ; 
la  lunette,  dirigée  suivant  OE,  faisait  avec  l'horizon  H  H'  un  cer- 
tain angle  EOH.  L'étoile  s'étant  élevée  de  E  en  C,  puis  s'étant  rap- 
prochée de  l'horizon,  a  été  observée  de  nouveau  dans  sa  position  E' 
pour  laquelle  l'angle  E'OH'  est  égal  à  EOH.  L'angle  HOH',  dont 
le  cercle  vertical  du  théodolite  a  dû  tourner  autour  de  l'axe  de 
l'instrument,  pour  passer  de  la  première  position  à  la  seconde, 
peut  ôtre  mesuré  à  l'aide  du  cercle  azimutal.  Connaissant  cet 
angle,  on  peu  t  faire  tourner  le  cercle  vertical  de  manièreà  l'amener 
dans  le  plan  ZOM  qui  le  divise  en  deux  parties  égales  ;  puis,  déta- 
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chant  la  lunette  du  cercle,  ou  peut  l'abaisser  de  manière  à  la  diri- 
ger vers  quelq  ue  objet  terrestre  facile  à  observer,  tel  qu'une  lumière 
qu'où  disposera  à  cet  effet,  si,  comme  nous  le  supposons  implici- 
tement, l'observation  se  fait  la  nuit.  Ayant  ainsi  conservé  la  trace 


Fig.  127. 

du  plan  vertical  ZOM,on  pourra  recommencer  une  opération  toute 
pareille,  soit  sur  la  môme  étoile,  en  la  prenant  en  deux  autres 
points  Ë,  E',  de  la  ligne  qu'on  lui  voit  décrire,  soit  sur  une  autre 
étoile.  Or,  quel  que  soit  le  nombre  des  opérations  qu'on  effectuera 
ainsi,  on  trouvera  toujours  une  même  direction  pour  le  plan,  tel 
que  ZOM,  qui  divise  en  deux  parties  égales  l'angle  des  plans  ver- 
ticaux menés  par  les  deux  positions  où  l'étoile  est  &  une  môme 
hauteur  au-dessus  de  l'horizon. 

On  conclut  de  là  nécessairement  :  1°  que  la  route  apparente 
EE,  CE/  E'  de  cbaque  étoile  est  une  courbe  symétrique  par  rap- 
port à  un  plan  vertical  ZOM,  qui  passe  par  conséquent  par  le  point 
le  plus  élevé  C  de  cette  courbe;  2°  que  ce  plan  de  symétrie  de  la 
courbe  décrite  par  chaque  étoile  est  le  môme  pour  toutes  les 
étoiles.  Ce  plan  de  symétrie,  qui  contient  toutes  les  culminations 
C  des  étoiles,  se  nomme  le  plan  méridien,  ou  simplement  le  méri- 
dien du  lieu  où  les  observations  ont  été  faites. 

Nous  n'avons  parlé  jusqu'ici  que  des  étoiles  situées  du  côté  du 
midi.  Mais  si  Ton  se  tourne  du  côté  du  nord,  et  que,  sans  changer 
la  position  du  théodolite,  on  puisse  observer  avec  sa  lunette  les 
étoiles  qui  se  trouvent  dans  cette  autre  région  du  ciel,  on  recon- 
naîtra de  môme  que  le  plan  méridien,  tel  que  noua  veuotts>àfc\& 
définir,  est  aussi  un  plan  de  symétrie  pour  les  coûtée*  ô&w\\£& 
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par  ces  étoiles;  et  que,  non-seulement  il  contient  leurs  culmi- 
nations,  mais  encore  il  passe  par  les  points  les  plus  bas  des  routes 
apparentes  de  celles  qui  ne  s'abaissent  jamais  au-dessous  de  l'ho- 
rizon. 

Il  est  bon  d'observer  que  la  réfraction  atmosphérique  n'a  pas 
d'influence  sur  le  résultat  auquel  nous  venons  de  parvenir  ;  et  que 
les  opérations  peuvent  être  effectuées  absolument  de  la  mômema- 
nière  que  si  l'atmosphère  n'existait  pas,  pourvu  toutefois  que  les 
circonstances  de  température  et  de  pression  de  l'air  restent  sensi- 
blement les  mêmes  pendant  la  durée  de  ces  opérât  ions.  On  sait,  en 
effet,  qu'à  égalité  de  température  et  de  pression  atmosphérique, 
la  réfraction  ne  dépend  que  de  la  distance  zénithale  de  l'astre 
observé,  ou,  ce  qui  revient  au  môme,  de  sa  hauteur  au-dessus  de 
l'horizon  (§  58).  Il  en  résulte  que,  lorsqu'une  étoile  est  vue,  dans 
deux  points  différents,  à  une  même  hauteur  au-dessus  de  l'ho- 
rizon, elle  est  réellement  à  des  hauteurs  égales  au-dessus  de  ce 
plan  ;  et,  par  suite,  les  conséquences  que  nous  avons  déduites  de 
cette  égalité  de  hauteurs  ne  sont  pas  altérées  par  cette  circon- 
stance que  nous  avons  pris  les  hauteurs  apparentes,  et  non  les 
hauteurs  vraies. 

§  69.  Le  plan  méridien  étant  déterminé  conformément  à  ce  qui 
vient  d'être  dit,  nous  pouvons  faire  tourner  toute  la  partie  supé- 
rieure du  théodolite,  de  manière  à  amener  son  cercle  vertical  à  être 
dirigé dansce  plan,  puis  le  fixerinvariablementdanscetteposition. 
Si  nous  faisons  ensuite  tourner  la  lunette  autour  du  centre  de  ce 
cercle,  son  axe  optique  ne  sortira  pas  du  plan  méridien,  dans  le- 
quel il  pourra  prendre  toutes  les  directions  possibles.  Nous  pour- 
rons, parexemple,  diriger  la  lunette  vers  une  étoile,  au  momentoù, 
en  vertu  du  mouvement  que  nous  étudions,  elle  vient  passer  dans 
le  plan  méridien  ;  et  nous  en  conclurons  facilement  sa  distance 
zénithale  à  l'instant  de  ce  passage. 

Concevons  que  l'on  fasse  des  observations  de  ce  genre  sur  les 
étoiles  qui  sont  situées  du  côté  du  nord,  et  qui  ne  se  couchent 
jamais.  Chacune  de  ces  étoiles  traverse  le  méridien  en  deux  points 
différents  de  la  route  qu'elle  parcourt,  c'est-à-dire  lorsqu'elle  se 
trouve  au  point  le  plus  élevé  et  au  point  le  plus  bas  de  cette  route. 
Si  l'on  détermine  la  distance  zénithale  d'une  de  ces  étoiles,  au  mo- 
ment de  son  passage  supérieur  en  K  au  méridien,  fig.  4  28,  puis  au 
moment  de  son  passage  inférieur  en  Ë'  ;  que  l'on  corrige  cha- 
cun de  ces  deux  angles  de  l'effet  de  la  rétraction  (§  59)  ;  puis 
gu'on  prenne  la  demi  somme  des  résultats  ainsi  obtenus,  on 
trouvera  évidemment  J'angie  ZOP  que  la  verticale  OZ  fait  avec 
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la  \igne  OP  menée  dans  le  plan  méridien,  entre  les  deux 
positions  E,  E'  de  l'étoile,  et  à  égale  distance  de  ces  deux  posi- 
tions. Si  Ton  opère 
de  même  sur  un 
nombre  quelcon- 
que d'autresétoiles 
qui  soient  dans  les 
mômes  conditions, 
on  trouvera  tou- 
jours la  même  va- 
leur pour  l'angle 
ZOP  ;  on  en  con- 
clut qu'il  existe, 
dans  le  plan  méri- 
dien, une  ligne  OP 
jouissant  de  la  pro- 


Fig.   128. 


priété  de  diviser  en  deux  parties  égales  tous  les  angles  tels  que 
EOE',  compris  entre  les  directions  suivant  lesquelles  on  voit  une 
môme  étoile,  lors  de  ses  passages  supérieur  et  inférieur  au  mé- 
ridien. Cette  ligne  se  nomme  ligne  des  pôles;  on  nomme^  les 
deux  points  diamétralement  opposés  où  elle  perce  la  sphère  cé- 
leste. Le  centre  de  cette  sphère  étant  au  lieu  môme  de  l'observa- 
tion et  par  conséquent  sur  le  plan  horizontal  qui  lui  correspond, 
les  deux  pôles  sont  situés  l'un  au-dessus  et  l'autre  au-dessous  de 
l'horizon,  à  moins  de  circonstances  tout  exceptionnelles  sur  les- 
quelles nous  reviendrons  plus  tard.  Le  pôle  qui  se  trouve  au- 
dessus  de  l'horizon  à  Paris,  et  dans  toute  l'Europe,  se  nomme  pôle 
boréal;  l'autre  pôle,  qui  occupe  une  région  du  ciel  constamment 
invisible  en  Europe,  se  nomme  pôle  austral.  On  désigne  aussi  sou- 
vent la  ligne  des  pôles  sous  le  nom  d'axe  du  monde  ;  nous  ver- 
rons, dans  un  instant,  la  raison  de  cette  seconde  dénomination. 

Le  pôle  boréal  est  très-voisin  d'une  étoile  dont  nous  avons  indi- 
qué précédemment  la  position,  et  à  laquelle  on  donne  pour  celte 
raison  le  nom  d'étoile  polaire,  ou  simplement  Polaire  (§  67). 

§  70.  Nous  venons  déjà  d'acquérir  deux  notions  importantes  sur 
le  mouvement  d'ensemble  des  étoiles.  La  première  consiste  dans  la 
symétrie  des  routes  apparentes  des  étoiles  par  rapport  au  plan  mé- 
ridien; la  seconde,  dans  une  sorte  de  symétrie  plus  particulière  qui 
existe  dans  le  méridien  lui-môme,  par  rapport  à  la  ligne  des 
pôles,  et  dont  nous  n'avons  pu  reconnaître  l'existence  que  pour 
les  étoiles  qui  ne  se  couchent  jamais  :  nous  n'avons  plus  qu'un 
pas  à  faire  pour  arriver  a  une  connaissance  comp\feta  ti&  Va  wvv- 
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Fig.  129. 


ture  du  mouvement  qui  nous  occupe.  Pour  cela,  cherchons  à 
déterminer  la  distance  angulaire  comprise  entre  la  direction  OE, 

fig.  129,  suivant 
laquelle  on  voit 
une  étoile  a  un 
instant  quelcon- 
que, et  la  ligne 
des  pôles  OP; 
ou,  ce  qui  est 
la  môme  chose, 
Tare  EPcompris, 
sur  la  sphère  cé- 
leste, entre  l'é- 
toile Ë  et  le  pôle 
P.  C'est  encore  le 
théodolite  qui  va 
nous  permettre 
d'effectuer  cette 
détermination. 
Faisons  tourner  le  cercle  vertical  de  cet  instrument,  depuis  la 
position  qu'il  occupait  précédemment  dans  le  plan  méridien  ZOM', 
jusqu'à  ce  qu'il  se  trouve  dans  le  pian  vertical  ZOA  de  l'étoile  E, 
ce  que  nous  reconnaîtrons  en  amenant  Taxe  optique  de  la  lunette 
dont  il  est  muni  à  être  dirigé  vers  l'étoile.  L'angle  dont  le  cercle 
aura  ainsi  tourné,  et  dont  la  valeur  sera  fournie  parle  cercle  ari- 
mutal  de  l'instrument,  sera  précisément  l'angle  M'OA,  ou,  ce  qui 
est  la  môme  chose,  l'angle  Z  du  triangle  sphérique  PZE.  La  posi- 
tion delalunetle  sur  le  limbe  vertical  fera  connaître  en  môme  temps 
la  distance  zénithale  ZOE)  de  l'étoile.  Cette  distance  zénithale,  il 
est  vrai,  se  trouve  altérée  par  la  réfraction  atmosphérique,  qui  fait 
paraître  l'étoileplus  haut  qu'elle  n'est  réellement;  mais  il  e»t  facile, 
ainsi  que  nous  l'avons  dit  (§  59),  de  tenir  compte  de  cet  effet  de  la 
réfraction,  et  de  passer  de  la  distance  zénithale  apparente  que 
fournit  l'observation  directe,  à  la  distance  zénithale  vraie  que  Ton 
obtiendrait  s'il  n'y  avait  pas  d'atmosphère.  On  voit  donc  qu'à  l'aide 
du  théodolite,  employé  comme  nous  venons  de  le  dire,  nous  trou- 
vons les  valeurs  de  deux  des  éléments  du  triangle  sphérique ZPE, 
savoir  :  l'angle  Z,  et  le  côté  ZE  qui  sert  de  mesure  à  l'angle  ZOE. 
Nous  connaissons  d'ailleurs  l'angle  ZOP,  d'après  ce  qui  précède 
(§  69),  et  par  suite  l'arc  ZP  qui  lui  correspond.  Ainsi  l'angle  Z 
et  les  deux  côtés  ZP,  ZE  qui  lui  sont  adjacents,  sont  connus  ;  le 
triangle  ZPEse  trouve  donc  entièrement  déterminé,  et  l'on  doit 
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p^voir  en  déduire  les  valeurs  des  deux  angles  P,  B  de  ce  triangle, 
aflsi  que  celle  du  côté  PE. 

Pour  cela,  on  peut  imaginer  que  Ton  ait  à  sa  disposition  un  globe 
de  bois  ou  de  carton,  disposé  de  manière  que  l'on  puisse  facilement 
tracer  des  figures  sur  sa  surface  ;  au  moyen,  des  trois  éléments 
connus  du  triangle  ZPE,  on  pourra  construire  ce  triangle  sur  le 
globe  ;  puis  on  obtiendra  les  valeurs  des  trois  autres  éléments  par 
des  mesures  effectuées  sur  la  figure  qu'on  aura  tracée.  Au  lieu  de 
ce  procédé  graphique,  on  peut  encore  employer  le  calcul  trigono- 
métrique,  qui  conduit  au  môme  résultat,  mais  avec  une  exactitude 
beaucoup  plus  grande.  Cette  seconde  méthode  est  celle  que  les 
astronomes  emploient  exclusivement,  dans  toutes  les  questions 
qui,  comme  celle-ci,  se  ramènent  à  la  résolution  d'un  triangle 
sphérique. 

Quoi  qu'il  en  soit,  en  opérant  d'une  manière  ou  de  l'autre,  on 
trouvera  le  nombre  de  degrés,  minutes  et  secondes,  contenu  dans 
Tare  de  cercle  PE,  qui  mesure  sur  la  sphère  la  distance  du  pôle 
boréal  à  l'étoile  E,  au  moment  où  elle  a  été  observée  à  l'aide  du 
théodolite.  Ce  genre  dobsenation  peut  être  répété  autant  de  fois 
qu'on  veut  sur  une  même  étoile,  en  la  prenant  dans  plusieurs 
des  positions,  telles  que  Er,  E",  qu'elle  occupe  successivement  en 
vertu  de  son  mouvement;  et  chaque  fois  on  peut  en  déduire  de 
même  la  valeur  de  la  distance  PE',  PE;'  de  l'étoile  au  pôle  bo- 
réal. Or,  quelles  que  soient  les  positions  dans  lesquelles  l'étoile 
se  trouve  sur  la  route  qu'elle  décrit,  on  obtient  toujours  le  même 
nombre  de  degrés,  minutes  et  secondes,  pour  cette  distance;  les 
arcs  PE,  PE',  PE;',  sont  tous  égaux  entre  eux.  De  plus,  cette  con- 
stance de  la  distance  d'une  étoile  au  pôle  peut  se  vérifier  pour 
toutes  les  étoiles,  sans  aucune  exception. 

11  nous  est  bien  facile  maintenant  de  définir  d'une  manièretrès- 
.simple  le  mouvement  d'ensemble  des  étoiles,  ou,  ce  qui  revient 
au  même,  le  mouvement  de  la  sphère  céleste  à  laquelle  nous  pou- 
vons concevoir  que  les  étoiles  sont  attachées.  Les  résultats  aux- 
quels nous  venonsde  parvenir  nous  montrent  de  la  manière  la  plus 
évidente  que  la  sphère  céleste  tourne  autour  de  la  ligne  des  pôles 
comme  autour  d'un  axe.  Ce  mouvement  est  le  seul,  en  effet,  en 
vertu  duquel  toutesles  étoiles  peuvent  se  maintenir  à  une  distance 
invariable  du  pôle  boréal.  On  comprend  maintenant  pourquoi  la 
ligue  des  pôles  est  souvent  désignée  sous  le  nom  d'axe  du  monde. 

Le  méridien  d'un  lieu  a  été  défini  précédemment  (§  68)  comme 
étant  le  plan  vertical  qui  divise  les  courbes  décrites  par  les  étoiles 
en  deux  parties  symétriques  l'une  de  l'autre.  Nou&po\\\om\n&v&- 
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tenant  en  donner  une  autre  définition  plus  simple,  et  dire  qut|e 
méridien  d'un  lieu  est  le  plan  qui  passe  par  la  verticale  de  ce  lie, 
et  par  l'axe  du  monde. 

§  71.  Cette  rotation  de  la  sphère  céleste,  dont  nous  venons  de 
reconnaître  l'existence,  s'effectue-  t-elle  avec  une  vitesse  constante 
ou  variable? Telle  est  la  question  qui  se  présente  naturellement 
ici,  et  dont  la  solution  doit  achever  de  compléter  la  connaissance 
du  mouvement  des  étoiles.  L'observation  nous  conduira  sans 
peine  à  la  réponse  qui  doit  y  être  faite.  Lorsque  nous  avons  in- 
diqué, il  n'y  a  qu'un  instant,  la  marche  à  suivre  pour  trouver 
la  distance  d'une  étoile  au  pôle,  nous  avons  dit  que,  outre  cette 
distance  PE,  fig*  129,  nous  pouvions  trouver  également  les  an- 
gles P,  E,  du  triangle  ZPE  ;  supposons  que  nous  déterminions 
l'angle  P,  ou  ZPE,  soit  par  un  procédé  graphique,  soit  par  un 
calcul  trigonométrique. 

Si  nous  déterminons  de  môme  l'angle  ZPE',  lorsque  l'étoile  est 
en  E',  puis  l'angle  ZPE'  lorsqu'elle  est  en  E",  et  ainsi  de  suite, 
nous  en  déduirons  facilement  les  angles  EPE',  E'PE"...,  par  de 
simples  soustractions.  Or,  il  suffit  de  comparer  ces  angles  aux 
temps  qui  se  sont  écoulés  pendant  que  l'étoile  est  allée  de  Een  E', 
de  E'  en  E;'...,  temps  que  l'on  aura  trouvés  en  notant  l'heure 
marquée  par  un  chronomètre  au  moment  de  chaque  observation, 
pourreconnaîtrequel'étoile  tourne  uniformément  autour  du  pôle: 
les  angles  EPE',  Ë'PE",...  sont  proportionnels  aux  temps  qui  leur 
correspondent.  Donc  la  sphère  céleste  tourne  autour  de  la  ligne 
des  pôles  avec  une  vitesse  qui  resle  constamment  la  même. 

Le  temps  que  la  sphère  céleste  emploie  à  faire  un  tour  entier, 
autour  de  la  ligne  des  pôles,  est  d'à  peu  près  un  jour  (il  s'agit  ici 
d'un  jour  de  24  heures,  comprenant  le  jour  et  la  nuit).  C'est  ce 
qui  fait  que  ce  mouvement  des  étoiles  se  nomme  mouvement 
diurne  (du  mot  latin  dies  qui  signifie  jour). 

§  72.  Si  nous  prenons  un  globe  A,  fig.  130,  traversé  par  un 
axe  PQ,  dont  les  extrémités  .pénètrent  dans  l'épaisseur  d'un  cer- 
cle MM;  que  ce  globe  soit  mobile  autour  de  l'axe,  et  qu'il  puisse, 
avec  le  cercle  MM,  s'adapter  sur  un  pied  N,  ainsi  que  l'indique  la 
figure  ;  nous  pourrons,  au  moyen  de  ce  globe,  nous  représenter 
en  petit  le  mouvement  diurne.  Nous  en  acquerrons  ainsi  une  idée 
nette,  parce  que  nous  saisirons  d'un  seul  coup  d'œil  l'ensemble 
des  circonstances  que  présente  ce  mouvement  ;  et  comme  nous 
pouvons  faire  tourner  ce  globe  à  volonté,  et  répéter  le  mouve- 
ment autant  de  fois  que  nous  le  voudrons,  cela  nous  permettra  de 
voir  en  quelques  instants  ce  que  l'observation  directe  des  astres 
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te  nous  aurait  pu  montrer  qu'après  un  temps  bien  plus  long. 

Pour  cela,  imaginons  qu'on  ait  disposé  le  globe  sur  son  pied,  de 
manière  que  l'axe  PQ  ait  précisé- 
ment ladirectionde  laligne  idéale 
lutour  de  laquelle  s'effectue  la  ro- 
tation diurne  de  la  sphère  cé- 
leste. Supposons,  en  outre,  qu'on 
ait  figuré  sur  la  surface  du  globe 
un  certain  nombre  de  points  re- 
pris ntant  les  principales  étoiles, 
en  les  disposant,  les  unes  par 
rapport  aux  autres,  et  par  rap- 
port à  Taxe  de  rotation  PQ,  de  la 
même  manière  que  ces  étoiles  le 
sont  dans  le  ciel.  Si  Ton  fait  tour- 
ner le  globe  dans  un  sens  conve- 
nable, on  verra  chaque  étoile 
décrire  un  cercle  en  s'élevant  et 
Rabaissant  successivement.  Les 
unes,  suffisamment  rapprochées 
do  pôle  boréal  P,  ne  s'abaissent 
jamais  au-dessous  du  cercle  IIH 
porté  par  le  pied  N,  et  figurant 
l'horizon  de  l'observateur  qui  est  censé  occuper  le  centre  de  la 
sph're.  Les  autres,  au  contraire,  sont  tantôt  au-dessus,  tantôt  au- 
dessous  de  ce  cercle  :  elles  se  lèvent  d'un  côté,  montent  de  plus 
en  plus,  puis  s'abaissent,  et  finissent  par  se  coucher  de  l'autre 
côté.  D'autres  enfin,  voisines  du  pôle  austral  Q,  restent  toujours 
au-dessous  de  l'horizon  HH,  et  ne  deviennent  jamais  visibles.  Le 
cercle  fixe  MM  figure  le  méridien,  dans  lequel  chaque  étoile  vient 
passer  deux  fois,  pendant  qu'elle  décrit  son  cercle  diurne 

§  73.  Jour  sidéral.  —  On  n'a  jamais  reconnu  la  moindre  dif- 
férence entre  les  durées  des  rotations  successives  de  la  sphère 
céleste.  La  durée  d'une  rotation,  c'est-à-dire  le  lemps  que  la 
sphère  céleste  met  à  faire  un  tour  entier,  est  donc  éminemment 
propre  à  servir  d'unité  pour  la  mesure  du  temps  ;  on  lui  donnele 
nom  de  jour  sidéral  (du  mot  latin  sidus,  sideris,  qui  veut  dire  étoile). 

Le  jour  sidéral  est  un  peu  plus  petit  que  le  jour  ordinaire, 
dont  nous  verrons  la  définition  plus  tard  ;  il  en  diffère  d'environ 
quatre  minutes.  11  se  divise  de  même  en  24  heures,  que  l'on 
nomme  heures  sidérales  ;  l'heure  sidérale  se  divise  en  60  minutes 
sidérales  ;  et  la  minute  sidérale  en  60  seconde*  %\&ta&\&%  \  \fe 
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temps  évalué  au  moyen  du  jour  sidéral  et  de  ses  subdivisions,  se 
nomme  temps  sidéral. 

g  74.  Grande  dtatance  de*  étoile*.  —  Quel  que  soit  le  lieu 
de  la  terre  où  Ton  effectue  lu  série  d'opérations  que  nous  venons 
d'indiquer,  pour  arriver  aux  lois  du  mouvement  diurne,  on  trouve 
toujours  le  même  résultat  :  l'ensemble  des  étoiles  paraît  toujours 
animé  d'un  mouvement  de  rotation  autour  de  la  ligne  des  pôles, 
définie  pour  chaque  lieu,  comme  nous  l'avons  dit  précédemment. 
11  est  bien  clair  cependant  que  la  ligne  des  pôles,  que  Ton  trouye 
en  un  lieu  de  la  terre,  n'est  pas  la  même  que  celle  qu'on  trouve 
en  un  autre  lieu;  et  que,  d'un  autre  côté, la  rotation  diurne  des 
étoiles  ne  peut  pas  s'effectuer  à  la  fois  autour  de  plusieurs  axes 
différents.  L'identité  des  résultats  que  Ton  obtient  relativement 
au  mouvement  diurne,  dans  les  divers  lieux  où  l'on  s'installe 
pour  faire  des  observations  astronomiques,  ne  peut  s'expliquer 
qu'autant  qu'on  admet  que  les  dimensions  de  la  terre  sont  exces- 
sivement petites  en  comparaison  des  distances  qui  existent  entre 
elle  et  les  étoiles.  On  voit  en  effet  que,  s'il  en  est  ainsi,  il  suffit 
que  l'axe  autour  duquel  la  sphère  céleste  tourne,  ou  semble 
tourner,  passe  par  un  lieu  déterminé  de  la  terre,  pour  que  son 
mouvement  présente  exactement  les  mémos  apparences  pour  tout 
autre  lieu  d'observation  également  situé  sur  la  terre;  lu  distance 
à  laquelle  l'observateur  se  trouve  de  l'axe  de  rotation  est  telle- 
ment faible,  eu  égard  au  grand  éloignement  des  étoiles,  que  les 
choses  se  passent  de  la  même  manière  que  s'il  était  situi*  préci- 
sément sur  l'axe  lui-même  ;  et  les  diverses  lignes  autour  des- 
quelles les  différents  observateurs  voient  tourner  la  sphère  cé- 
leste ne  sont  autre  chose  que  des  parallèles  à  cet  axe  de  rotation 
menées  par  les  lieux  où  ils  sont  placés.  Autrement,  si  les  dimen- 
sions de  la  terre  n'étaient  pas  comme  nulles  à  côté  de  la  distance 
des  étoiles,  les  apparences  que  présente  le  mouvement  diurne 
seraient  nécessairement  différentes,  suivant  qu'on  l'observerait 
d'un  lieu  ou  d'un  autre. 

Nous  arrivons  ainsi  à  une  première  notion  sur  la  grandeur  de 
la  distance  qui  nous  sépare  des  étoiles.  Cette  notion,  nécessaire- 
ment très-imparfaite,  sera  complétée  plus  loin.  Nous  verrons,  en 
effet,  qu'on  a  pu  parvenir  à  mesurer  la  distance  de  la  terre  à  un 
très- petit  nombre  d'étoiles,  celles  qui  sont  les  plus  rapprochées 
de  nous  ;  et  quelle  que  soit  l'idée  que  l'on  ait  pu  se  faire  du  grand 
éloignement  des  étoiles,  par  les  considérations  précédentes,  on 
reconnaîtra  qu'en  réalité  cet  éloignement  est  encore  beaucoup 
nlus  considérable  qu'on  ne  l'avait  cru  d'abord. 
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S  75.  RotatloMde  la  terre.  —  Avant  d'aller  plus  loin,  cher- 
chons à  nous  rendre  compte  de  ce  mouvement  diurne  des  étoiles 
dont  nous  venons  d'indiquer  les  lois. 

.Nous  avons  dit  précédemment  (§  56)  que  la  terre  est  une  niasse 
isolée  dans  l'espace,  et  qu'il  pourrait  bien  se  faire  qu'elle  fût  en 
mouvement  ;  si  cela  était,  nous  qui  sommes  sur  la  terre,  et  qui 
participons  à  son  mouvement  sans  en  avoir  conscience,  nous  at- 
tribuerions naturellement  aux  objets  extérieurs  un  mouvement 
qui  ne  serait  qu'une  apparence  due  au  déplacement  de  la  terre 
elle-même.  C'est  ainsi  qu'un  voyageur,  placé  sur  le  pont  d'un 
bateau  qui  suit  le  courant  d'une  rivière,  voit  les  objets  situés 
sur  les  bords  marcher  en  sens  contraire  du  sens  dans  lequel  le 
bateau  se  déplace;  et  s'il  oubliait  qu'il  est  lui-même  en  mouve- 
ment, il  regarderait  ce  déplacement  des  objets  extérieurs  comme 
étant  un  mouvement  réel.  Cherchons  donc  à  reconnaître  si  le 
mouvement  diurne  des  étoiles  ne  rentrerait  pas  dans  ce  cas  ;  si 
cène  serait  pas  une  simple  apparence  due  à  un  mouvement 
dont  la  terre  serait  animée. 

Il  n'est  pas  difficile  de  trouver  le  mouvement  que  devrait  avoir 
la  (erre,  pour  donner  lieu  aux  apparences  que  présente  le  mouve- 
ment diurne.  Si  elle  était  animée  d'un  mouvement  uniforme  de 
rotation  autour  d'un  deses  diamètres,  l'observateur  qui  participe 
rail  à  ce  mouvement,  et  qui  se  croirait  immobile,  attribuerait  né- 
cessairement à  tous  les  objets  extérieurs,  tels  que  les  étoiles,  un 
mouvement  pareil  autour  du  même  axe,  mais  en  sens  contraire. 
11  suffirait  donc  d'admettre  que  les  étoiles  sont  immobiles,  et  que 
la  terre  tourne  uniformément,  autour  d'un  axe  mené  par  son 
centre  parallèlement  à  la  ligne  des  pôles  telle  qu'on  la  trouve  en 
un  lieu  quelconque  d'observation,  et  d'occident  en  orient,  pour 
rendre  compte  d'une  manière  complète  des  circonstances  que 
présente  le  mouvement  diurne.  L'observateur,  en  mouvement 
avec  la  terre  et  se  croyant  en  repos,  verrait  l'ensemble  des  étoiles 
tourner  uniformément,  d'orient  en  occident,  autour  de  l'axe  de 
rotation  de  la  terre,  ou,  ce  qui  est  la  même  chose,  à  cause  de  la 
grande  distance  des  étoiles,  autour  d'une  parallèle  à  cet  axe  de 
rotation  menée  par  le  lieu  où  cet  observateur  est  placé. 

Ainsi  l'on  voit  que  le  mouvement  diurne  peut  être  expliqué  de 
deux  manières  différentes  :ou  bien  la  terre  est  immobile,  et  les 
étoiles  se  meuvent  d'un  mouvement  commun  de  rotation,  d'orient 
en  occident,  autour  d'un  axe  qui  passe  à  son  intérieur  ;  ou  bien, 
au  contraire,  les  étoiles  ne  se  déplacent  pas,  et  la  terre  tourne 
d'occident  en  orient  autour  du  même  axe.  Dans  l'un  et  l'autre 
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cas,  les  apparences  sont  exactement  les  mêmes,  pour  un  obser- 
vateur placé  sur  la  terre.  Examinons  maintenant  quels  sont  les 
motifs  qui  peuvent  faire  adopter  une  de  ces  hypothèses  de  pré- 
férence à  l'autre. 

Si  les  étoiles,  conformément  aux  idées  des  anciens,  étaient 
toutes  attachées  à  la  surface  d'une  immense  sphèiyde  cristal,  il 
serait  tout  aussi  facile  d'admettre  l'immobilité  de  la  terre  et  lie 
mouvement  des  étoiles,  que  l'immobilité  des  étoiles  et  le  mouve- 
ment de  la  terre.  Mais  il  n'en  est  rien:  l'observation  prouve  d'une 
manière  incontestable,  ainsi  que  nous  le  verrons  plus  tard,  que 
les  étoiles  sont  des  corps  isolés,  indépendants  les  uns  des  autres. 
De  plus,  la  terre  est  un  corps  extrêmement  petit  relativement 
aux  distances  qui  la  séparent  des  étoiles  ;  elle  n'est,  pour  ainsi 
dire,  qu'un  grain  de  poussière  dans  l'immensité  de  l'espace  qu'oc- 
cupent les  astres.  On  voit  tout  de  suite  combien  il  est  peu  vrai- 
semblable :  1°  que  toutes  les  étoiles,  sans  aucune  exception, 
soient  animées  de  mouvements  qui  concordent  tellement  entre 
eux  qu'il  semble  qu'elles  soient  liées  les  unes  aux  autres  de  ma- 
nière à  former  un  tout  solide  ;  2°  que  le  mouvement  de  rotation 
de  cet  ensemble  de  corps  s'effectue  autour  d'un  axe  passant  pré- 
cisément par  ce  corps  si  petit  que  nous  habitons,  et  que  nous 
nommons  la  terre.  11  est  infiniment  plus  simple  et  plus  naturel 
d'admettre  que  ce  mouvement  diurne  des  étoiles  n'est  qu'une 
apparence  due  à  la  rotation  dont  la  terre  est  animée  autour  d'un 
de  ses  diamètres. 

La  grande  probabilité  qui  résulte  de  ces  considérations,  en  fa- 
veur de  la  rotation  de  Ja  terre,  est  encore  augmentée  parla  com- 
paraison de  la  terre  aux  planètes.  Ainsi  que  nous  le  verrons  plus 
tard,  laterre  doit  être  rangée  parmi  les  plinètes;  or,  l'observation 
fait  voir  que  les  planètes  sont  toutes  animées  de  mouvements  de 
rotation  sur  elles-mêmes:  il  est  donc  tout  naturel  d'admettre  que 
la  terre  possède  aussi  un  pareil  mouvement,  et  que  c'est  à  ce 
mouvement  que  sont  dues  les  apparences  du  mouvement  diurne. 

En  examinant  la  question  au  point  de  vue  mécanique,  on  re- 
connaît encore  que  c'est  la  terre,  et  non  l'ensemble  des  étoiles, 
qui  possède  un  mouvement  de  rotation  autour  de  la  ligne  des 
pôles.  Si  le  mouvement  diurne  était  attribué  aux  étoiles,  chacune 
d'elles  E,  EVE",  fig.  131,  décrirait  uniformément  un  cercle  situé 
dans  un  plan  perpendiculaire  à  la  ligne  des  pôles  TP;  et  les  cen- 
tres de  ces  cercles  seraient  situés  aux  pieds  C,  C,  C",  des  perpen- 
diculaires abaissées  des  diverses  étoiles  surcelte  ligne,c'està-dire 
en  dès  points  généralement  très-éloignés  de  la  terre  T.  Mais  on 
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sait  que,  pour  qu'un  corps  décrive  un  cercle  d'un  mouvement 
uniforme,  il  fout  qu'il  soit  attiré  vers  le  centre  du  cercle  par  une 


Fig.  131. 


force  constante,  dont  la  grandeur  dépend  à  la  fois  delà  vitesse  du 
corps  et  du  rayon  du  cercle  qu'il  décrit  :  les  étoiles  E,  E',  E",  ne 
pourraient  donc  se  mouvoir  sur  les  cercles  dont  nous  venons  de 
parler,  qu'autant  qu'elles  seraient  attirées  vers  les  points  C,  C,  C7, 
situés  sur  la  ligne  des  pôles.  Or,  on  n'a  pas  d'exemple,  dans  la 
nature,  qu'une  force  appliquée  à  un  corps,  suivant  une  certaine 
direction,  n'émane  pas  d'un  autre  corps  situé  sur  cette  direction 
même  :  une  étoile  E  ne  saurait  donc  être  constamment  attirée 
vers  le  centre  C,  qu'autant  que  ce  centre  serait  occupé  par  un 
corps  immobile  dont  la  présence  déterminerait  cette  attraction. 
Ainsi,  pour  qu'on  pot  admettre  que  les  étoiles  tournent  réelle- 
ment autour  de  la  ligne  des  pôles,  il  faudrait  que  des  corps  fixes 
fussent  distribués  tout  le  long  de  cette  ligne,  aux  points  C,  C,  C", 
en  aussi  grand  nombre  qu'il  y  a  d'étoiles.  L'observation  n'indi- 
quant rien  de  pareil  dans  le  ciel,  on  est  obligé  de  renoncer  à 
regarder  les  étoiles  comme  étant  réellement  en  mouvement  au- 
tour de  la  ligne  des  pôles.  D'un  autre  côté,  l'aplatissement  du 
globe  terrestre,  dont  nous  parierons  bientôt,  trouve  son  explica- 
tion toute  naturelle  dans  la  rotation  de  la  terre.  On  voit  donc  que 
les  lois  de  la  mécanique  repoussent  l'idée  du  mouvement  des 
étoiles,  et  appuient  au  contraire  très-fortement  celle  de  la  rota- 
tion diurne  du  globe  terrestre  autour  d'un  de  ses  diamètres. 
Il  est  impossible  de  ne  pas  se  rendre  à  l'évidence  qui  ttauWfe  ô& 
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lesdiverses  raisons,  dont  quelques-unes  d'ail  leurs  acquerront  plus 
do  force  à  mesure  que  nous  avancerons  :  aussi  regarde- t-on,  de- 
puis longtemps  déjà,  1g  mouvement  de  rotation  de  la  terre  autour 
de  l.i  ligne  des  pol,  s  comme  une  vérité  incontestable,  et  le  mou- 
vement diurne  des  astres  comme  une  simple  apparence  résultant 
du  déplacement  qu'éprouve  l'observateur  emporté  par  la  terre 
dan*  sa  rotation.  Les  belles  expériences  '(ue  M.  Foucault  a  faites 
récemment,  et  sur  lesquelles  nous  reviendrons  plus  tard  avec 
quelques  détails,  sont  venues  confirmer  encore  la  réalité  de  la 
rotation  de  la  terre  ;  ou  du  moins,  si  elles  n'ont  pas  fourni  aui 
savants,  sur  ce  sujet,  une  preuve  plus  complète  que  celtes  que 
nous  *  enons  d'indiquer,  elles  ont  permis  de  rendre  le  mouvement 
de  la  terre  sensible,  palpable,  pour  ainsi  dire,  à  tout  le  monde. 
Malgré  cela,  il  nous  arrivera  habituellement  de  parler  du  mou- 
vement diurne  des  étoiles  comme  d'une  réalité  ;  de  dire,  par 
exemple,  d'une  étoile,  qu'elle  se  lève,  qu'elle  se  couche,  qu'elle 
.  traverse  le  méridien  :  mais  on  devra  bien  se  rappeler  que  ce  lan- 
gage, généralement  adopté  par  les  astronomes,  ne  se  rapporte 
qu'aux  apparences,  et  qu'en  toute  rigueur  ces  expressions  de- 
vraient être  remplacées  par  celles  qui  leur  correspondent,  dans 
l'idée  du  mouvement  de  rotation  de  la  (erre.  Si  nous  conservons 
cette  manière  de  parler  du  mouvemeni  diurne, c'est  parce  qu'elle 
est  d'accord  avec  le  témoignage  direct  de  nos  sens,  et  que  d'ail- 
leurs il  ne  peut  pas  en  résulter  d'inconvénient,  dès  le  moment 
que  nous  sommes  prévenus,  une  fois  pour  toutes,  qu'elle  se  rap- 
porte aux  apparences,  et  non  à  la  réalité. 
§  78.  Cercle*  4e  la  sphère  céleste.  —  Pour  faciliter  l'in- 
dication delaposition  des  étoiles  sur 
la  sphère  céleste,  on  a  imaginé  des 
cercles  tracés  sur  sa  surface,  à  l'aide 
desquels  la  place  de  chaque  étoile 
peut  être  définie  très-simplement.  Si 
la  sphère  céleste  eût  été  immobile, 
on  aurait  choisi  ces  cercles  arbitraire- 
ment ;  maisla  sphère  ayant,  au  moins 
en  apparence,  un  mouvement  uni- 
forme de  rotation  autour  d'un  axe  de 
direi  tien  invariable,  il  était  naturel 
de  prendre  les  cercles  dont  nous  par- 
..  132.  Ions  de  manière  qu'ils  aient  une  liai- 

son intime  avec  ce  mouvement. 
rie  centre  V.  de  ta  sphère  céleste,  fig.  132,  un  plan 
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perpendiculaire  à  Taxe  du  monde  PQ;  ce  plan  coupe  la  surface 
de  la  sphère  suivant  un  grand  cercle  EE  qu'on  nomme  Yéquateur 
céleste.  La  sphère  est  divisée  par  ce  cercle  en  deux  hémisphères, 
dans  chacun  desquels  l'un  des  deux  pôles  occupe  une  position 
centrale  ;  celui  des  deux  hémisphères  qui  contient  le  pôle  boréal 
se  nomme  l'hémisphère  boréal,  l'autre  se  nomme  l'hémisphère 
austral. 

En  coupant  la  sphère  par'un  plan  quelconque  parallèle  à  J'é- 
quateur,  on  obtient  un  petit  cercle  qu'on  nomme  un  parallèle. 
Les  cercles  RR,  SS,  TT,  sont  autant  de  parallèles.  Chaque  étoile, 
en  vertu  du  mouvement  diurne,  décrit  un  parallèle  de  la  sphère. 
L'équateur  est  le  plus  grand  des  parallèles  ;  c'est  le  cercle  que 
décrit  nue  étoile  située  à  90  degrés  de  distance  angulaire  du  pôle 
boréal. 

Un  plan  quelconque,  mené  par  Taxe  du  monde  PQ,  coupe  la 
sphère  suivant  un  grand  cercle  tel  que  PEQ,  qu'on  nomme  un 
cercle  de  déclinaison  ;  le  plan  lui-même  qui  contient  ce  cercle  est 
souvent  désigné  sous  le  nom  de  plan  horaire.  Les  cercles  de  dé- 
clinaison  de  la  sphère  tournent  avec  elle  autour  de  l'axe  du 
inonde  PQ,  et  viennent  chacun  à  son  tour  se  placer  dans  le  plan 
méridien  du  lieu  où  l'on  se  trouve. 

Souvent  on  considère  le  méridien  comme  étant  le  grand  cercle 
suivant  lequel  la  sphère  est  coupée  parle  plan  méridien  ;  maison 
ne  doit  pas  confondre  ce  grand  cercle  avec  le  cercle  de  la 
sphère  céleste.  Le  méridien  a  uoe  position  parfaitement  dé- 
terminée dans  chaque  lieu  d'obsenation;  il  ne  participe  pas  au 
mouvement  diurne,  et,  tandis  qu'il  reste  immobile,  tous  les 
cercles  de  déclinaison  de  la  sphère  viennent  successivement 
coïncider  avec  lui  pour  l'abandonner  aussitôt  en  continuant  leur 
mouvement. 

§  77.  Équatorial.  —  Un  des  principaux  instruments  des  ob- 
servatoires, Yéquatorial,  a  reçu  une  disposition  spéciale  qui  dé- 
pend essentiellement  du  mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste. 
In  axeAA,  fig.  133,  autour  duquel  tout  l'instrument  peut  tourner, 
est  dirigé  suivant  l'axe  du  monde.  Cet  axe  porte  latéralement 
un  cercle  gradué  BB,  qui  peut  tourner  dans  son  plan  et  autour 
de  son  centre  ;  une  lunette  CC,  fixée  au  cercle  BB,  le  suit  dans 
son  mouvement,  et  son  axe  optique  peut  ainsi  faire  un  angle  va- 
riable avec  l'axe  du  monde.  Un  second  cercle  gradué  DD,  dont  le 
plan  est  parallèle  à  l'équateur  céleste,  est  fixé  en  son  centre  à 
l'axe  AA,  de  manière  à  suivre  tout  l'instrument  dans  sa  rotation 
autour  de  cet  axe.  C'est  la  position  de  ce  second  c&vc\&  <\vj\*. 
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déterminé  le  nom  attribué  à  l'instrument.  Des  pinces  E,  E,avec 
vis  de  pression  et  vis  de  rappel  (§  40),  sont  destinées  à  fixer  le  cercle 
BB  et  la  lunette  à  Taxe  AA,  en  s'opposa  nt  à  ce  que  ce  cercle  tourne 
autour  de  son  centre  :  ces  pinces  sont  portées  par  les  pièces  F,  F 
qui  font  corps  avec  Taxe  AA.  Des  micromètres  G,  G,  dont  nous 
avons  indiqué  la  disposition  précédemment,  fig.  74  et  75,  pa- 
ges 77  et  78,  sont  adaptés  à  l'extrémité  de  tiges  solidement  fixées 
à  l'axe  AA,  de  manière  à  permettre  d'observer  les  divisions  que  le 
cercle  BB  porte 'sur  sa  tranche.  D'autres  micromètres  H,  fixés  au 
massif  qui  porte  l'extrémité  inférieure  de  l'axe  AA,  sont  destinés 
à  observer  la  graduation  du  cercle  DD,  graduation  qui  a  été  faite 
sur  la  face  supérieure  de  ce  cercle,  et  non  sur  sa  tranche. 

D'après  la  disposition  de  l'instrument,  on  voit  que  l'axe  opti- 
que de  la  lunette  peut  être  dirigé  vers  tous  les  points  du  ciel. 
En  la  faisant  tourner  avec  le  cercle  BB  autour  du  centre  de-ce 
cercle,  on  peut  lui  faire  faire  un  angle  quelconque  avec  l'axe  du 
monde.  Si  l'on  fixe  le  cercle  BB  dans  une  position  particulière, 
au  moyen  des  pinces  £,  E,  et  qu'on  fasse  ensuite  tourner  le  tout 
autour  de  l'axe  AA,  il  est  clair  que  l'axe  optique  de  la  lunette 
rencontrera  la  sphère  céleste  successivement  aux  divers  points 
d'un  même  parallèle. 

Un  mécanisme  particulier  K  permet  de  mettre  à  volonté  le  cercle 
équatorial  DD  en  communication  avec  un  mou  vement  d'horlogerie. 
Le  pendule  qui  régularise  ce  mouvement  d'horlogerie  est  disposé 
de  telle  manière  que,  lorsque  la  communication  est  établie,  le  cer- 
cle DD  fasse  un  tour  entier  en  un  jour  sidéral.  On  comprend  dès 
lors  que,  si  l'on  a  dirigé  Taxe  optique  de  la  lunette  vers  une 
étoile,  que  l'on  ait  fixé  le  cercle  BB  à  l'axe  AA,  et  qu'on  ait  mis 
le  cercle  DD  en  rapport  avec  le  mouvement  d'horlogerie,  ce 
dernier  cercle  entraînera  avec  lui  tout  l'instrument,  et  l'axe  op- 
tique de  la  lunette  ne  cessera  pas  d'être  dirigé  vers  la  même 
étoile.  On  a  ainsi  un  moyen  de  vérifier  le  mouvement  uniforme 
de  rotation  de  la  sphère  céleste,  mouvement  auquel  nous  avons 
été  conduits  par  une  série  d'observations  faites  au  théodolite. 
Mais  la  vérification  ne  peut  pas  se  faire  exactement,  à  cause  de 
la  présence  de  l'atmosphère,  qui  fait  voir  les  astres  dans  des  di- 
rections autres  que  celles  où  ils  sont  réellement.  Nous  avons  pu 
trouver  exactement  les  lois  du  mouvement  diurne,  en  nous  ser- 
vaut  du  théodolite,  parce  que  nous  avons  eu  soin  de  corriger 
dans  les  résultats  fournis  par  cet  instrument  les  effets  de  la  ré- 
fraction. Ici,  au  contraire,  à  l'aide  de  l'équatorial,  nous  obser- 
vons le  mouvement  des  étoiles  tel  qu'il  parait  à  lt&\m  YslVeù»- 


144  MOUVEMENT  DIURNE  DU  CIEL. 

temps  évalué  au  moyen  du  jour  sidéral  et  de  ses  subdivisions,  se 
nomme  temps  sidéral. 

§  74.  Grande  distance  des  étoiles.  —  Quel  que  soit  le  lieu 
de  la  terre  où  Ton  effectue  la  série  d'opérations  que  nous  venons 
d'indiquer,  pour  arriver  aux  lois  du  mouvement  diurne,  on  trouve 
toujours  le  môme  résultat  :  l'ensemble  des  étoiles  parait  toujours 
animé  d'un  mouvement  de  rotation  autour  de  la  ligne  des  pôles, 
déânie  pour  chaque  lieu,  comme  nous  l'avons  dit  précédemment. 
11  est  bien  clair  cependant  que  la  ligne  des  pôles,  que  Ton  trouve 
en  un  lieu  de  la  terre,  n'est  pas  la  môme  que  celle  qu'on  trouve 
en  un  autre  lieu;  et  que,  d'un  autre  côté, la  rotation  diurne  des 
étoiles  ne  peut  pas  s'effectuer  à  la  fois  autour  de  plusieurs  axes 
différents.  L'identité  des  résultats  que  l'on  obtient  relativement 
au  mouvement  diurne,  dans  les  divers  lieux  où  l'on  s'installe 
pour  faire  des  observations  astronomiques,  ne  peut  s'expliquer 
qu'autant  qu'on  admet  que  les  dimensions  de  la  terre  sont  exces- 
sivement petites  en  comparaison  des  distances  qui  existent  entre 
elle  et  les  étoiles.  On  voit  en  effet  que,  s'il  en  est  ainsi,  il  suffit 
que  Taxe  autour  duquel  la  sphère  céleste  tourne,  ou  semble 
tourner,  passe  par  un  lieu  déterminé  de  la  terre,  pour  que  son 
mouvement  présente  exactement  les  mômes  apparences  pour  tout 
autre  lieu  d'observation  également  situé  sur  la  terre;  la  distance 
à  laquelle  l'observateur  se  trouve  de  l'axe  de  rotation  est  telle- 
ment faible,  eu  égard  au  grand  éloignement  des  étoiles,  que  les 
choses  se  passent  de  la  môme  manière  que  s'il  était  situr  préci- 
sément sur  l'axe  lui-môme  ;  et  les  diverses  lignes  autour  des- 
quelles les  différents  observateurs  voient  tourner  la  sphère  cé- 
leste ne  sont  autre  chose  que  des  parallèles  à  cet  axe  de  rotation 
menées  par  les  lieux  où  ils  sont  placés.  Autrement,  si  les  dimen- 
sions de  la  terre  n'étaient  pas  comme  nulles  à  côté  de  la  distance 
des  étoiles,  les  apparences  que  présente  le  mouvement  diurne 
seraient  nécessairement  différentes,  suivant  qu'on  l'observerait 
d'un  lieu  ou  d'un  autre. 

Nous  arrivons  ainsi  à  une  première  notion  sur  la  grandeur  de 
la  distance  qui  nous  sépare  des  étoiles.  Cette  notion,  nécessaire- 
ment très-imparfaite,  sera  complétée  plus  loin.  Nous  verrons,  en 
effet,  qu'on  a  pu  parvenir  à  mesurer  la  distance  de  la  terre  à  un 
très-petit  nombre  d'étoiles,  celles  qui  sont  les  plus  rapprochées 
de  nous  ;  et  quelle  que  soit  l'idée  que  l'on  ait  pu  se  faire  du  grand 
éloignement  des  étoiles,  par  les  considérations  précédentes,  on 
reconnaîtra  qu'en  réalité  cet  éloignement  est  encore  beaucoup 
plus  considérable  qu'on  ne  l'avait  cru  d'abord. 
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S  75.  R*t*tloM«to  la  terre.  —  Avant  d'aller  plus  loin,  cher- 
citons  à  nous  rendre  compte  de  ce  mouvement  diurne  des  étoiles 
dont  nous  venons  d'indiquer  les  lois. 

Aous  avons  dit  précédemment  (§  56)  que  la  terre  est  une  masse 
isolée  dans  l'espace,  et  qu'il  pourrait  bien  se  fuire  qu'elle  fût  en 
mouvement  ;  si  cela  était,  nous  qui  sommes  sur  la  terre,  et  qui 
participons  à  son  mouvement  sans  en  avoir  conscience,  nous  at- 
tribuerions naturellement  aux  objets  extérieurs  un  mouvement 
qui  ne  serait  qu'une  apparence  due  au  déplacement  de  la  terre 
elle-même.  C'est  ainsi  qu'un  voyageur,  placé  sur  le  pont  d'un 
bateau  qui  suit  le  courant  d'une  rivière,  voit  les  objets  situés 
sur  les  bords  marcher  en  sens  contraire  du  sens  dans  lequel  le 
bateau  se  déplace;  et  s'il  oubliait  qu'il  est  lui-même  en  mouve- 
ment, il  regarderait  ce  déplacement  des  objets  extérieurs  comme 
étant  un  mouvement  réel.  Cherchons  donc  à  reconnaître  si  le 
mouvement  diurne  des  étoiles  ne  rentrerait  pas  dans  ce  cas  ;  si 
ce  ne  serait  pas  une  simple  apparence  due  à  un  mouvement 
dont  la  terre  serait  animée. 

Il  n'est  pas  difficile  de  trouver  le  mouvement  que  devrait  avoir 
la  terre,  pour  donner  lieu  aux  apparences  que  présente  le  mouve- 
ment diurne.  Si  elle  était  animée  d'un  mouvement  uniforme  de 
roUtion  autour  d'un  deses  diamètres,  l'observateur  qui  participe 
rait  à  ce  mouvement,  et  qui  se  croirait  immobile,  attribuerait  né- 
cessairement à  tous  les  objets  extérieurs,  tels  que  les  étoiles,  un 
mouvement  pareil  autour  du  même  axe,  mais  en  sens  contraire. 
U  suffirait  donc  d'admettre  que  les  étoiles  sont  immobiles,  et  que 
la  terre  tourne  uniformément,  autour  d'un  axe  mené  par  son 
centre  parallèlement  à  la  ligne  des  pôles  telle  qu'on  la  trouve  m 
un  lieu  quelconque  d'observation,  et  d'occident  en  orient,  pour 
rendre  compte  d'une  manière  complète  des  circonstances  que 
présente  le  mouvement  diurne.  L'observateur,  en  mouvement 
avec  la  terre  et  se  croyant  en  repos,  verrait  l'ensemble  des  étoiles 
tourner  uniformément,  d'orient  en  occident,  autour  de  l'axe  de 
rotation  de  la  terre,  ou,  ce  qui  est  la  même  chose,  à  cause  de  la 
grande  distance  des  étoiles,  autour  d'une  parallèle  à  cet  axe  de 
rotation  menée  par  le  lieu  où  cet  observateur  est  placé. 

Ainsi  Ton  voit  que  le  mouvement  diurne  peut  être  expliqué  de 
deux  manières  différentes  :ou  bien  la  terre  est  immobile,  et  les 
étoiles  se  meuvent  d'un  mouvement  commun  de  rotation,  d'orient 
en  occident,  autour  d'un  axe  qui  passe  à  son  intérieur  ;  ou  bien, 
au  contraire,  les  étoiles  ne  se  déplacent  pas,  et  la  terre  tourne 
d'occident  en  orient  autour  du  même  axe.  Dans  l'un  et  l'autre 
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cas,  les  apparences  sont  exactement  les  mêmes,  pour  un  obser- 
vateur placé  sur  la  terre.  Examinons  maintenant  quels  sont  les 
motifs  qui  peuvent  faire  adopter  une  de  ces  hypothèses  de  pré- 
férence à  l'autre. 

Si  les  étoiles,  conformément  aux  idées  des  anciens,  étaient 
toutes  attachées  à  la  surface  d'une  immense  sphèçede  cristal,  il 
serait  tout  aussi  facile  d'admettre  l'immobilité  de  la  terre  et  le 
mouvement  des  étoiles,  que  l'immobilité  des  étoiles  et  le  mouve- 
ment de  la  terre.  Mais  il  n'en  est  rien:  l'observation  prouve  d'une 
manière  incontestable,  ainsi  que  nous  le  verrons  plus  tard,  que 
les  étoiles  sont  des  corps  isolés,  indépendants  les  uns  des  autres. 
De  plus,  la  terre  est  un  corps  extrêmement  petit  relativement 
aux  distances  qui  la  séparent  des  étoiles  ;  elle  n'est,  pour  ainsi 
dire,  qu'un  grain  de  poussière  dans  l'immensité  de  l'espace  qu'oc- 
cupent les  astres.  On  voit  tout  de  suite  combien  il  est  peu  vrai- 
semblable :  1°  que  toutes  les  étoiles,  sans  aucune  exception, 
soient  animées  de  mouvements  qui  concordent  tellement  entre 
eux  qu'il  semble  qu'elles  soient  liées  les  unes  aux  autres  de  ma- 
nière à  former  un  tout  solide  ;  2°  que  le  mouvement  de  rotation 
de  cet  ensemble  de  corps  s'effectue  autour  d'un  axe  passant  pré- 
cisément par  ce  corps  si  petit  que  nous  habitons,  et  que  nous 
nommons  la  terre.  11  est  infiniment  plus  simple  et  plus  naturel 
d'admettre  que  ce  mouvement  diurne  des  étoiles  n'est  qu'une 
apparence  due  à  la  rotation  dont  la  terre  est  animée  autour  d'un 
de  ses  diamètres. 

La  grande  probabilité  qui  résulte  de  ces  considérations,  en  fa- 
veur de  la  rotation  de  la  terre,  est  encore  augmentée  par  la  com- 
paraison de  la  terre  aux  planètes.  Ainsi  que  nous  le  verrons  plus 
tard,  la  terre  doit  être  rangée  parmi  les  plinètes;  or,  l'observation 
fait  voir  que  les  planètes  sont  toutes  animées  de  mouvements  de 
rotation  sur  elles-mêmes:  il  est  donc  tout  naturel  d'admettre  que 
la  terre  possède  aussi  un  pareil  mouvement,  et  que  c'est  à  ce 
mouvement  que  sont  dues  les  apparences  du  mouvement  diurne. 

En  examinant  la  question  au  point  de  vue  mécanique,  on  re- 
connaît encore  que  c'est  la  terre,  et  non  l'ensemble  des  étoiles, 
qui  possède  un  mouvement  de  rotation  autour  de  la  ligne  des 
pôles.  Si  le  mouvement  diurne  était  attribué  aux  étoiles,  chacune 
d'elles  E,  E',.E",  fig.  131,  décrirait  uniformément  un  cercle  situé 
dans  un  plan  perpendiculaire  à  la  ligne  des  pôles  TP;  et  les  cen- 
tres de  ces  cercles  seraient  situés  aux  pieds  C,  C,  C",  des  perpen- 
diculaires abaissées  des  diverses  étoiles  sur  cette  ligne,c'està-dire 
en  des  points  généralement  très-éloignés  de  la  terre  T.  Mais  on 
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sait  que,  pour  qu'un  corps  décrive  un  cercle  d'un  mouvement 
uniforme,  il  fout  qu'il  soit  attiré  vers  le  centre  du  cercle  par  une 
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force  constante,  dont  la  grandeur  dépend  à  la  fois  delà  vitesse  du 
corps  et  du  rayon  du  cercle  qu'il  décrit  :  les  étoiles  E,  E',  E",  ne 
pourraient  donc  se  mouvoir  sur  les  cercles  dont  nous  venons  de 
parler,  qu'autant  qu'elles  seraient  attirées  vers  les  points  C,  C,  C, 
situés  sur  la  ligne  des  pôles.  Or,  on  n'a  pas  d'exemple,  dans  la 
nature,  qu'une  force  appliquée  à  un  corps,  suivant  une  certaine 
direction,  n'émane  pas  d'un  autre  corps  situé  sur  cette  direction 
même  :  une  étoile  E  ne  saurait  donc  être  con-tamment  attirée 
vers  le  centre  C,  qu'autant  que  ce  centre  serait  occupé  par  un 
corps  immobile  dont  la  présence  déterminerait  cette  attraction. 
Ainsi,  pour  qu'on  put  admettre  que  les  étoiles  tournent  réelle- 
ment autour  de  la  ligne  des  pôles,  il  faudrait  que  des  corps  fixes 
fussent  distribués  tout  le  long  de  cette  ligne,  aux  points  C,  C,  C", 
en  aussi  grand  nombre  qu'il  y  a  d'étoiles.  L'observation  n'indi- 
quant rien  de  pareil  dans  le  ciel,  on  est  obligé  de  renoncer  à 
regarder  les  étoiles  comme  étant  réellement  en  mouvement  au- 
tour de  la  ligne  des  pôles.  D'un  autre  côté,  l'aplatissement  du 
globe  terrestre,  dont  nous  parlerons  bientôl,  trouve  son  explica- 
tion toute  naturelle  dans  la  rotation  de  la  terre.  On  voit  donc  que 
les  lois  de  la  mécanique  repoussent  l'idée  du  mouvement  des 
étoiles,  et  appuient  au  contraire  très-fortement  celle  de  la  rota- 
tion diurne  du  globe  terrestre  autour  d'un  de  ses  diamètres. 
Il  est  impossible  de  ne  pas  se  rendre  à  l'évidence  qui  t&%\AV&  ô& 
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ces  diverse  8  raisons,  dont  quelques-une*  d'ailleurs  acquerront  plus 
de  force  à  mesure  que  nous  avancerons  :  aussi  regarde-l-on,  de- 
puis longtemps  déjà,  le  mouvement  de  rotation  de  la  terre  autour 
de  la  ligne  despôLs  comme  une  vérité  incontestable,  et  le  mou- 
vement diurne  des  astres  comme  une  simple  apparence  résultant 
du  déplacement  qu'éprouve  l'observateur  emporté  par  la  terre 
dans  sa  rotation.  Les  belles  expériences  <|ue  AL  Foucault  a  faites 
récemment,  et  sur  lesquelles  nous  reviendrons  plus  tard  avec 
quelques  détails,  sont  venues  confirmer  encore  la  réalité  de  la 
rotation  de  la  terre  ;  ou  du  moins,  si  elles  n'ont  pas  fourni  aui 
savants,  sur  ce  sujet,  une  preuve  plus  compléta  que  celles  que 
nous  venons  d'indiquer,  elles  ont  permis  de  rendre  le  mouvement 
de  la  terre  sensible,  palpable,  po;;r  ainsi  dire,  à  tout  le  monde. 
Malgré  cela,  il  nous  arrivera  habituellement  de  parler  du  mou- 
vement diurne  des  étoiles  comme  d'une  réalilé  ;  de  dire,  par 
exemple,  d'une  étoile,  qu'elle  se  lève,  qu'elle  se  couche,  qu'elle 
.  traverse  le  méridien  :  maie  on  devra  bien  se  rappeler  que  ce  lan- 
gage, généralement  adopté  par  les  astronomes,  ne  se  rapporte 
qu'aux  apparences,  et  qu'en  toute  rigueur  ces  expressions  de- 
vraient être  remplacées  par  celles  qui  leur  correspondent,  dan 
l'idée  du  mouvement  de  rotation  de  la  lerre.  Si  nous  conservons 
celte  manière  de  parler  du  mouvemenl  diurne,,  c'est  parce  qu'elle 
est  d'accord  avec  le  témoignage  direct  de  nos  sens,  et  que  d'ail- 
leurs il  ne  peut  pas  en  résulter  d'inconvénient,  dès  le  moment 
que  nous  sommes  prévenus,  une  lois  pour  (ouïes,  qu'elle  se  rap- 
porte aux  apparences,  et  non  à  la  réalité. 
§  76.  Cercle»  de  1*  aphea*  céleste.  —  Pour  f aci Hier  l'in- 
dication delà  position  des  étoiles  sur 
la  sphère  céleste,  on  a  imaginé  des 
cercles  tracés  sur  sa  surface,  à  l'aide 
desquels  la  place  de  chaque  étoile 
peut  être  définie  très-simplement.  Si 
la  sphère  céleste  eût  été  immobile, 
onauraitchoisicescerclesarbitraire- 
ment  ;  mais  la  sphère  avant,  au  moins 
en  apparence,  un  mouvemenl  uni- 
forme de  rotation  autour  d'un  aie  de 
direition  invariable,  il  était  naturel 
de  prendre  les  cercles  dont  nous  par- 
rig.  i3i.  Ions  demanière  qu'ils  aient  une  liai- 

son intime  avec  ce  mouvemenl. 
.Venons par  Je  centre  C  de  la  sphère  céleste,  fig.  132,  un  plan 
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perpendiculaire  à  Taxe  du  monde  PQ;  ce  plan  coupe  la  surface 
de  la  sphère  suivant  un  grand  cercle  EE  qu'on  nomme  Véquateur 
céleste.  La  sphère  est  divisée  par  ce  cercle  en  deux  hémisphères, 
dans  chacun  desquels  l'un  des  deux  pôles  occupe  une  position 
centrale  ;  celui  des  deux  hémisphères  qui  contient  le  pôle  boréal 
se  nomme  l'hémisphère  boréal,  l'autre  se  nomme  l'hémisphère 
austral. 

En  coupant  la  sphère  par  "un  plan  quelconque  parallèle  à  l'é- 
quateur,  on  obtient  un  petit  cercle  qu'on  nomme  un  parallèle. 
Les  cercles  RR,  SS,  TT,  sont  autant  de  parallèles.  Chaque  étoile, 
en  vertu  du  mouvement  diurne,  décrit  un  parallèle  de  la  sphère. 
L'équateur  est  le  plus  grand  des  parallèles  ;  c'est  le  cercle  que 
décrit  une  étoile  située  à  90  degrés  de  distance  angulaire  du  pôle 
boréal. 

Un  plan  quelconque,  mené  par  Taxe  du  monde  PQ,  coupe  la 
sphère  suivant  un  grand  cercle  tel  que  PKQ,  qu'on  nomme  un 
cercle  de  déclinaison  ;  le  plan  lui-même  qui  contient  ce  cercle  est 
souvent  désigné  sous  le  nom  de  plan  horaire.  Les  cercles  de  dé- 
clinaison  de  la  sphère  tournent  avec  elle  autour  de  l'axe  du 
inonde  PQ,  et  viennent  chacun  à  son  tour  se  placer  dans  le  plan 
méridien  du  lieu  où  l'on  se  trouve. 

Souvent  on  considère  le  méridien  comme  étant  le  grand  cercle 
suivant  lequel  la  sphère  est  coupée  parle  plan  méridien  ;  maison 
ne  doit  pas  confondre  ce  grand  cercle  avec  le  cercle  de  la 
sphère  céleste.  Le  méridien  a  une  position  parfaitement  dé- 
terminée dans  chaque  lieu  d'observation;  il  ne  participe  pas  au 
mouvement  diurne,  et,  tandis  qu'il  reste  immobile,  tous  les 
cercles  de  déclinaison  de  la  sphère  viennent  successivement 
coïncider  avec  lui  pour  l'abandonner  aussitôt  en  continuant  leur 
mouvement. 

§  77.  Équatorial.  —  Un  des  principaux  instruments  des  ob- 
servatoires, Yéquatorial,  a  reçu  une  disposition  spéciale  qui  dé- 
pend essentiellement  du  mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste. 
Un  axeAA,^.  133,  autour  duquel  tout  l'instrument  peut  tourner, 
est  dirigé  suivant  l'axe  du  monde.  Cet  axe  porte  latéralement 
un  cercle  gradué  BB,  qui  peut  tourner  dans  son  plan  et  autour 
de  son  centre  ;  une  lunette  CC,  fixée  au  cercle  BB,  le  suit  dans 
son  mouvement,  et  son  axe  optique  peut  ainsi  faire  un  angle  va- 
riable avec  l'axe  du  monde.  Un  second  cercle  gradué  DD,  dont  le 
plan  est  parallèle  à  l'équateur  céleste,  est  fixé  en  son  centre  à 
l'axe  AA,  de  manière  à  suivre  tout  l'instrument  dans  sa  rotation 
autour  de  cet  axe.  C'est  la  position  de  ce  second  Cfcvcte  t\vÀ*. 
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d'instrument  dts  passages,  Elle  est  munie  d'un  réticule  complexe, 
dont  la  fig.  137  indique  la  disposition,  lorsqu'on  fait  tourner  la 
lunette  autour  de  son  axe,  de  manière  a  la  diriger  vers  un  astre 
qui  se  trouve  à  peu  près  dans  le  méridien, 
on  voit  l'image  de  l'astre  se  mouvoir  à  travers 
lu  réticule,  en  rencontrant  successivement  les 
divers  fils  dont  il  est  composé.  Le  fil  mm,  et 
le  fil  idéal  un,  perpendiculaire  au  premier, 
déterminent  par  leur  intersection  o  la  position 
de  l'axe  optique  de  la  lunette  (§  31).  D'après 
ce  qui  a  été  dit  précédemment,  sur  la  ma- 
Fig.  m.  nière    dont  la  lunette   est  installée,   il  est 

bien  clair  qu'au  moment  où  l'on  verra 
l'image  de  l'astre  coïncider  avec  le  point  o,  cet  astre  sera  dans  le 
plan  méridien.  Mais  si  l'on  remarque  que  le  fil  mm  est  tout  entier 
dans  le  méridien,  et  qu'il  y  reste  constamment  contenu,  quelle 
que  soit  la  position  que  prenne  la  lunette  dans  son  mouvement 
de  rotation,  on  verra  qu'il  n'est  pas  indispensable  d'amener 
l'image  d'un  astre  a  coïncider  avec  le  point  o,  pour  s'assurer  que 
cet  astre  est  dans  le  méridien;  H  suffit  évidemment  pour  cela 
que  l'image  de  l'astre  se  cache  derrière  un  point  quelconque 
du  fil  mm.  C'est  pour  cela  que  le  fil  horizontal  uu&  été  supprimé. 
On  l'a  remplacé  pur  deux  autres  fils  horizon tausrr,  ss,  également 
éloignée  du  fil  idéal  nu;  c'est  entre  ces  deux  fils  que  l'on  amène 
toujours  l'image  de  l'astre  oliservé,  en  faisant  mouvoir  convena- 
blement la  lunette,  afin  que  la  coïncidence  de  cette  image  avec 
un  des  points  du  fil  mm  s'effectue  dans  la  portion  de  ce  dernier 
fil  qu'ils  comprennent  entre  eux. 

Malgré  toute  la  perfection  que  l'on  est  parvenu  à  donner  aux 
instruments  et  toute  l'attention  que  mettent  les  observateurs  les 
plus  exercés,  la  détermination  de  l'instant  du  passage  d'un  astre 
au  méridien,  par  la  coïncidence  de  son  image  avec  un  des  points 
du  fil  mm,  comporte  encore  une  erreur  qui  n'est  pas  négligeable. 
C'est  pourdmùnuer  cette  erreur  quele  réticule  de  la  lu  ne  Ue  méri- 
dienne contient  quatre  autres  fils  nu,  pp,  n'ri,  p'p',  tous  paral- 
lèles à  mm,  et  placés  symétriquement  de  part  et  d'aufre.  Au  lieu 
de  se  contenter  d'observer  l'instant  du  passage  de  l'image  d'un 
astre  derrière  le  fil  méridien  mm,  on  observe  les  instants  de  ses 
passages  derrière  les  cinq  fils  parallèles,  et  l'on  prend  la 
moyenne  des  valeurs  du  lemps  correspondant  à  chacun  de  ces 
cinq  passages;  on  trouve  ainsi  un  résultat  plus  exact  que  si  l'on 
■  était  tenu  à  une  seule  observation. 
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§  82.  La  lunette  méridienne  doit  naturellement  être  accompa- 
gnée d'une  horloge  d'une  grande  précision,  destinée  à  indiquer 
le  temps  correspondant  à  chaque  observation.  Cette  horloge,  dont 
le  moleur  est  un  poids  et  le  régulateur  un  pendule  (§  M),  est 
disposée  de  manière  à  marquer  le  temps  sidéral  (§73).  Un  cadran, 
divisé  en  24  pallies  égales,  est  parcouru  par  une  aiguille  dans 
l'espace  d'un  jour  sidéral  ;  l'aiguille  met  donc  une  heure  sidérale 
à  parcourir  une  des  divisions.  Une  seconde  aiguille  fait  un  tour 
entier  en  une  heure,  et  son  extrémité  se  meut  sur  un  cercle  di- 
visé en  60  parties  égales  ;  chacune  de  ces  parties  est  parcourue 
par  cette  aiguille  en  une  minute  sidérale.  De  môme  une  troisième 
aiguille  fait  un  tour  entier  en  une  minute,  et  emploie  une  se- 
conde sidérale  à  parcourir  la  60e  partie  du  cadran  sur  lequel  elle 
se  meut.  Chaque  oscillation  du  pendule  s'effectue  en  une  seconde, 
en  sorte  que  le  commencement  des  secondes  successives  est  mar- 
qué par  le  bruit  que  fait  l'échappement  de  l'horloge  à  chaque  os- 
cillation du  pendule.  L'observateur,  quia  l'œil  à  la  lunette  méri- 
dienne, et  qui  a  regardé  d'avance  la  position  qu'occupaient  les 
aiguilles  de  l'horloge,  peut  compter  les  secondes  successives  à 
l'aide  de  ce  bruit,  et  connaître  à  chaque  instant  l'heure  marquée 
par  l'horloge  sans  se  déranger  de  son  observation. 

D'après  ce  qui  vient  d'être  dit,  on  comprend  comment  on  peut 
déterminer,  à  une  seconde  près,  l'heure  à  laquelle  un  astre  passe 
au  méridien;  mais  ce  degré  d'approximation  serait  loin  d'être 
suffisant,  ainsi  que  nous  le  verrons  bientôt.  Aussi  les  astronomes 
emploient-ils  des  moyens  particuliers  pour  fractionner  le  temps 
plus  que  ne  le  font  les  horloges  à  secondes  ;  et  ils  parviennent, 
avec  un  peu  d'habitude,  à  évaluer  le  temps  à  un  dixième  de  se- 
conde près.  Deux  moyens  différents  leur  servent  pour  atteindre 
ce  but.  Le  premier  consiste  à  régler  sa  respiration  sur  les  batte- 
ments du  pendule  ;  la  portion  plus  ou  moins  grande  d'une  pé- 
riode du  mouvement  respiratoire  qui  s'est  produite,  à  l'instant 
môme  où  s'effectue  le  passage  de  l'astre  observé  derrière  un  des 
fils  de  la  lunette,  permet  d'évaluer  le  nombre  de  dixièmes  de  se- 
conde qui  se  sont  écoulés  depuis  le  dernier  battement  du  pen- 
dule jusqu'à  cet  instant.  Le  second  moyen  consiste  à  suivre  l'i- 
mage de  l'astre  dans  le  déplacement  qu'elle  éprouve  dans  le  plan 
du  réticule,  et  à  conserver  autant  que^possible  la  trace  des  posi- 
tions qu'elle  occupe  successivement  au  moment  de  chaque  batte- 
ment du  pendule  :  si,  par  exemple,  cette  image  se  trouve  en  e, 
/iy.  138,  au  moment  du  battement  qui  précède  son  passage  der- 
rière un  des  fils,  et  en  e'  au  moment  du  battement  suivait,  Vob- 
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servateur,  qui  \oit  encore  le  point  ?,  lorsque  l'imuge  arrive  en  e', 
peut  Aisément  reconnaître  combien  la  distance  em  contient  de 
dixièmes  de  la  distance  totale  ee'  :  ce  nombre  de 
dixièmes  est  en  même  temps  le  nombre  des  dixièmes 
de  seconde  qui  se  sont  écoules  depuis  le  battement 
du  pendule  correspondant  à  la  position  e  de  l'image, 
r      jusqu'à  son  passage  derrière  le  fil. 

§  83.  Voyons  maintenant  comment  l'observation 
des  passages  des  astres  au  méridien  effectuée  à  l'aide 
de  la  lunette  méridienne  et  de  l'horloge  qui  l'accom- 
pagne, peut  conduireà  la  connaissance  deleursascen- 
Fig.  138.  sions  droites. Supposons  que  le  point  de  l'équateurcé- 
lesje,  qui  sert  d'origine  aux  ascensions  droites,  soit  un 
point  visible,  une  étoile,  par  exemple,  et  que,  par  conséquent, 
on  puisse  observer  l'heure  de  son  passage  au  méridien.  Si  Ton 
observe  ensuite  l'heure  du  passage  d'un  astre  quelconque  au  mé- 
ridien, on  en  conclura  sans  peine  le  temps  qui  se  sera  écoulé  en- 
tre les  deux  observations.  Or,  il  est  clair  que,  depuis  le  moment 
où  l'origine  des  ascensions  droites  a  traversé  le  méridien,  jusqu'au 
moment  où  l'astre  qu'on  considère  est  venu  se  placer  dans  le 
môme  plan,  la  sphère  céleste  a  dû  tourner  autour  de  Taxe  du 
monde  d'un  angle  précisément  égal  à  l'ascension  droite  de 
cet  astre.  Il  suffit  donc  de  trouver  la  valeur  de  cet  angle  dont  la 
sphère  céleste  a  tourné  dans  l'intervalle  des  deux  observations; 
ce  qu'on  fera  sans  la  moindre  difficulté,  puisqu'on  connaît  le 
temps  qui  s'est  écoulé  entre  elles.  En  24  heures  sidérales,  la 
sphère  céleste  tourne  de  3t>0  degrés  ;  en  une  heure  sidérale,  elle 
tourne  de  15  degrés;  en  une  minute  sidérale  elle  tourne  d'un 
angle  60  fois  plus  petit,  c'est-à-dire  de  15  minutes;  en  une  se- 
conde sidérale,  elle  tourne  d'un  angle  de  15  secondes.  Ainsi,  lors- 
qu'on a  trouvé  le  nombre  d'heures,  minutes  et  secondes  sidérales 
qui  se  sont  écoulées  depuis  le  passage  de  1  origine  des  ascensions 
droites  au  méridien  jusqu'au  passage  d'un  astre  quelconque,  il 
suffit  de  multiplier  ce  nombre  par  15,  pour  avoir  l'ascension 
droite  de  l'astre.  Si,  par  exemple,' le  temps  compris  entre  les  deux 
passages  est  de  2h  43m  26%  7,  on  trouve,  en  faisant  cette  multipli- 
cation, que  l'ascension  droite  de  l'astre  est  de  40° 5 1'  40",  3. 

En  réalité,  l'origine  des  ascensions  droites  n'est  pas  un  point 

visible  qu'on  puisse  observer  à  la  lunette  méridienne  comme  on 

observe  une  étoile;  mais  on  n'en  a  pas  moins  le  moyen  de  savoir 

chaque  jour  à  quelle  heure  cette  origine  passe  au  méridien,  tout 

aussi  bien  que  si  l'on  pouvait  l'observer  directement.  C'est  ce 
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que  uous  expliquerons  plus  tard,  lorsque  nous  serons  en  mesure 
de  faire  connaître  quel  est  le  point  de  l'Equateur  céleste  que  l'on 
prend  pour  origine  des  ascensions  droites.  On  règle  même  l'hor- 
loge qui  sert  aux  observations  des  passages,  de  telle  manière 
qu'elle  marque  0h  0"  0*  à  l'instant  où  ce  point  de  l'équateur 
passe  au  méridien;  en  sorte  que,  pour  avoir  l'ascension  droite 
d'un  astre,  il  suffit  de  multiplier  par  15  le  nombre  d'heures,  mi- 
nutes et  secondes  que  marque  l'horloge  au  moment  où  cet  astre 
passe  an  méridien. 

Nous  venons  de  voir  que,  dans  la  détermination  des  ascensions 
droites  par  l'observation  des  passages,  chaque  seconde  sidérale 
correspond  a  un  angle  de  15  secondes.  On  comprend  parla  pour- 
quoi les  astronon  es  ne  penvent  pas  se  contenter  d'avoir  le  temps 
du  passage  d'un  astre  au  méridien  à  une  seconde  près  ;  l'ascen- 
sion droite  qu'on  en  déduirait  serait  loin  d'être  connue  avec  le 
degré  d'approximation  avec  lequel  on  obtient  généralement  les 
angles,  en  les  mesurant  à  l'aide  de  cercles  gradués.  En  évaluant 
le  temps  du  passage  d'un  astre  au  méridien  à  un  dixième  de 
seconde  près,  on  en  conclut  son  ascension  droite  avec  une  ap- 
proximation d'une  seconde  et  demie. 

§  84.  On  comprend  qu'il  est  d'une  très-grande  importance  que 
la  lunette  méridienne  satisfasse  exactement  aux  conditions  d'in- 
stallation que  nous  avons  supposées  remplies,  pour  que  son  axe 
optique  ne  sorte  pas  du  plan  méridien,  quelle  que  soit  la  posi- 
tion qu'elle  prenne  en  tournant  autour  de  son  axe.  Et  comme 
il  pourrait  arriver  accidentellement  des  dérangements  capnbles 
de  fausser  les  résultats  des  observations,  il  est  également  très- 
important  que  les  astronomes  puissent  vérifier,  aussi  souvent 
qu'ils  le  jugent  convenable,  si  ces  conditions  d'installation  sont 
bien  toujours  remplies.  Nous  allons  faire  connaître  les  opérations 
très-simples,  à  l'aide  desquelles  celte  vérification  s'effectue  ré- 
ellement, et  qui  permettent  de  rectifier  la  position  de  la  lunette, 
dans  le  cas  où  la  vérification  ferait  connaître  quelque  défaut 
d'installation.  Ces  opérations  sont  au  nombre  de  trois  :  la  pre- 
mière a  pour  objet  de  vérifier  l'horizontalité  de  Taxe  de  rotation 
de  l'instrument  ;  la  seconde,  de  vérifier  si  l'axe  optique  de  la 
lunette  est  bien  perpendiculaire  à  Taxe  de  rotation  ;  la  troisième, 
enfin,  de  vérifier  si  le  plan  vertical  que  décrit  alors  l'axe  optique 
de  la  lunette,  lorsqu'elle  tourne  dans  ses  coussinets,  coïncide 
bien  avec  le  plan  méridien. 

Pour  vérifier  l'horizontalité  de  Taxe  de  rotation,  on  se  sert  d'un 
grand  niveau  à  bulle  d'air  A  A,  fig.  139,  donl  Va  mouluvfc^fc  Vsx- 
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mine,  à  ses  deux  eU remîtes,  par  deux  liges  à  crochet  I),  B   U 

distance  de  ces  deux  tiges  a  été  déterminée  de  telle  manière  que 

les  crochets  dont  elles  sont 

U  munies  puissent  se  placer  sur 
les  tourillons  de  la  lunette, 
dans  la  petite  portion  de  ces 
tourillons  qui  se  trouve  entre 
chaque  coussinet  et  la  partie 
conique  de  l'essieu  <ie  la  lu- 
nette, fig.  136  (page  157).  Le 
niveau  étant  ainsi  suspendu 
Ki    13i,  nu -dessous  de  l'axe,  onobacrve 

les  points  du  tube  de  verre 
où  s'arréloiil  les  deux  extrémités  de  la  bulle  d'air;  puis  on  re- 
tourne le  niveau,  en  met  la  ni  à  gauche  le  crochet  qui  était  adroite, 
et  inversement,  et  l'on  observe  de  nouveau  les  points  du  tube 
entre  lesquels  la  huile  est  comprise  :  ces  deux  points  doivent  être 
les  mêmes  que  précédemment,  si  l'axe  de  rotation  est  bien  hori- 
zontal. Duns  le  cas  où  cette  opération  indiquerait  que  l'axe  n'est 
pus  horizontal,  on  ferait  disparaître  le  défaut  d'horisontalité  en 
faisant  monter  ou  descendre  d'une  petite  quantité  un  des  deux 
coussinets  auquel  est  adaptée  une  vis  qui  permet  de  produire  ce 
mouvement  à  volonté,  fi-j.  1 40.  Il  est  indispensable  que  les  deux 
crochets,  qui  servent  à  suspen- 
dre le  niveau  aux  deux  tourillons, 
soient  disposés  de  manièreà  pren- 
dre une  position  parfaitement  dé- 
terminée, lorsqu'on  les  pose  sur 
les  surfaces  de  ces  tourillons:  à 
cet  effet,  on  leur  donneune  forme 
anguleuse,  fig.  141,  pour  s'oppo- 
ser au  ballottement  qui  pourrait 
se  produire,  s'ils  étaient  arrondis 
intérieurement. 
fig-  ut.  lJour  s'assurer  que  l'axe  opli- 

quedelalunetle  est  bien  perpen- 
diculaire à  son  axe  de  rotation,  on  place  sur  le  sol,  et  a.  une  grande 
distance,  une  mire  que  l'on  puisse  apercevoir  avec  la  lunette. 
Après  avoir  bien  remarqué  le  point  de  celte  mire  vers  lequel  se 
dirige  l'axe  optique  de  la  lunette,  c'est-à-dire  le  point  dont  l'image 
se  cache  derrière  le  milieu  du  fil  méridien  mm,  fig.  i  37  (page  ISS), 
on  enlève  la  lunette  de  ses  coussinets-,  *\  en  la  retourne  pour 
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Fig.  141. 
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mettre  dans  le  coussinet  de  gauche  le  tourillon  qui  était  dans 
le  coussinet  de  droite,  et  inversement  :  après  ce  retournement, 
on  vise  de  nouveau  la  mire,  et  Ton 
doit  voir  l'image  du  même  point  se  ca- 
cher derrière  le  milieu  du  fil  méridien 
mm.  On  voit,  en  effet,  que  si  l'axe  opti- 
que AB,  fig.  142,  est  bien  perpendicu- 
laire à  Taxe  de  rotation  CD,  cet  axe  op- 
tique doit  prendre  exactement  la  môme 
direction  après  le  retournement  de  la 
lunette,  et  par  conséquent  aboutir  à  un 
même  point  de  la  mire  M;  tandis  que, 
s'il  avait  la  direction  oblique  A'B',  il 
prendrait  après  ce  retournement  la  di- 
rection AwBf/,  et  viendrait  nécessaire- 
ment rencontrer  la  mire  M  en  deux 
points  différents.  Si  l'on  reconnaissait 
ainsi  que  Taxe  optique  n'est  pas  exacte- 
ment perpendiculaire  à  l'axe  de  rota 
lion,  il  faudrait  corriger  ce  défaut,  en 
déplaçant  le  réticule  transversalement 
à  l'intérieur  de  la  lunette,  jusqu'à  ce 
que  la  vérification  précédente  pût  se 
faire  rigoureusement. 

L'axe  optique  de  la  lunette  étant  per- 
pendiculaire à  son  axe  de  rotation,  cet 
axe  optique  décrit  un  plan  lorsque  la 
lunette  tourne  ;  autrement  il  décrirait 
un  cône  plus  ou  moins  aigu,  suivant 
qu'il  serait  plus  ou  moins  oblique  sur 
Taxe  de  rotation.  D'un  autre  côté,  l'axe 
de  rotation  étant  horizontal,  le  plan  que 
décrit  l'axe  optique  est  nécessairement 
vertical.  Il  ne  reste  plus  qu'à  s'assurer 

si  ce  plan  vertical  coïncide  bien  avec  le  plan  méridien,  et  à  déter- 
miner cette  coïncidence  dans  le  cas  où  elle  n'existerait  pas.  Pour 
cela  on  observe  à  la  lunette  méridienne  les  heures  des  passages 
successif,  supérieur  et  inférieur,  d'une  des  étoiles  circumpo- 
laires qui  restent  constamment  au-dessus  de  l'horizon.  Si  le  plan 
vertical  que  décrit  l'axe  optique  de  la  lunette,  et  dans  lequel  on  a 
observé  ces  passages,  est  bien  le  plan  méridien,  on  doit  trouver 
que  l'intervalle  de  temps  compris  entre  unpaatftge  suçtataNX  fc\. 


Â'AA 


Fig.   142. 
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lu  passage  inférieur  suivant,  est  le  même  que  l'intervalle  de 
temps  compris  entre  ce  passage  inférieur  et  le  passage  supérieur 
qui  le  suil  immédiatement  ;  chacun  de  ces  intervalle*  de  temps 
doit  être  de  12  heures  sidérales.  Dans  le  cas  ou  l'on  trouverait 
une  différence  entreces  intervalles  de  temps,  on  en  conclurait  que 
le  plan  vertical  décrit  par  l'axe  oplique  de  la  lunette  ne  coïncide 
pas  avec  le  plan  méridien  ;  et  l'on  déterminerait  cette  coïnci- 
dence en  faisant  mouvoir  horizon- 
lalement  l'un  des  deux  coussinets, 
celui  auquel  on  n'a  pas  touche 
lorsqu'on  a  rendu  l'axe  de  rotation 
horizon  tal .  A  cet  effet  ce  coussinet 
est  muni  d'une  vis,  fig.  143,  qui 
permet  de  le  déplacer  d'une  petite 
quantité,  jusqu'à  ce  que  l'égalité 
des  intervalles  de  temps  compris 
enlre  les  passages  successifs  supé- 
Hg.  us.  rieur  et   inférieur,  d'une  même 

éloilecircumpolaire,soitobtenue. 
Ou  doit  remarquer  que  ces  trois  opéra  lions,  les  seules  que  l'on 
ait  besoin  d'effectuer  pou  r  s'assurer  de  la  lionne  installation  d'une 
lunette  méridienne,  sont  extrêmement  simples,  et  peuvent  être 
répétées  fréquemment  par  les  astronomes,  ce  qui  fait  qu'on  peut 
avoir  une  très-grande  confiance  dans  les  résullats  obtenus  à 
l'aide  de  cet  instrument.  Il  est  vrai  que,  si  l'on  trouve  quelque 
défaut  dans  la  position  de  la  lunette,  les  tâtonnements  que  l'on  a 
besoin  de  Taire  pour  la  rectilier  peuvent  être  un  peu  longs,  et  de- 
mander même  plusieurs  jours  ;  mais  il  est  extrêmement  rare  que 
cette  circonstance  se  présente.  Une  fois  que  la  lunette  a  été  bien 
installée,  les  vérifications  auxquelles  on  la  soumet  de  temps  en 
temps  ne  font  habituellement  que  constater  qu'elle  ne  s'est  pas 
dérangée,  et  ne  demandent  en  réalité  qu'un  temps  très-court. 
§  8a.  Il  nous  reste  encore  a  faire  connaître,  relativement  à  la 
lunelle  méridienne,  quelques  détails  que  nous  avons  omis  à  des- 
sein, dans  la  description  succincte  que  nous  en  avons  faite  pré- 
cédemment, afin  de  ne  montrer  d'abord  que  ce  qui  est  essentiel 
et  caractéristique  dans-  cet  instrument. 

Les  piliers  C,  C,  fig.  { 3fi  (page  1 57),  sur  lesquels  la  lunette  re- 
pose, sont  de  forts  massifs  de  maçonnerie,  qui  ont  leurs  fondations, 
propres,  et  qui  sont  entièrement  indépendants  du  bâtiment  dans 
)eqae\  la  lunette  est  placée.  Celle  disposition  a  pour  objet  de  mettre 
l'instrument  à  l'abri  des  mouvements  qui  fie  çtoduiseDl  souvent 
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dans  les  murs  des  édifices,  mouvements  que  Ton  doit  craindre 
beaucoup  moins  dans  des  massifs  isolés,  formés  de  grosses  pierres 
(aillées  et  jointes  entre  elles  avec  le  plus  grand  soin. 

Les  ouvertures  des  coussinets,  dans  lesquelles  doivent  tourner 
les  tourillons  de  la  lunette,  sont  formées  de  deux  faces  planes 
inclinées,  connue  on  le  voit  sur  les  fig.  140  et  \k\,  afin  que  chaque 
tourillon  y  prenne  une  position  parfaitement  déterminée,  sans 
qu'aucun  ballottement  soit  possible. 

Le  frottement  du  tourillon  sur  ces  faces  inclinées  des  coussinets 
pourrait  déterminer  avec  le  temps  une  usure  notable,  d'où  résul- 
terait un  dérangement  dans  la  position  de  la  lunette.  Pour  éviter 
cette  usure,  on  fait  équilibre  à  une  grande  partie  du  poids  de  la 
lunette,  au  moyen  des  contre-poids  D,  D,  fig.  136.  Chacun  de  ces 
contre-poids  est  suspendu  à  l'extrémité  d'un  levier  horizontal.  Ce 
levier,  qui  peut  tourner  librement  autour  de  son  point  d'appui, 
exerce  une  forte  traction,  de  bas  en  haut,  sur  une  tringle  ver- 
ticale accrochée  à  son  autre  extrémité  ;  la  tringle  porte  inférieure- 
ment  un  collier  à  galets,  qui  entoure  l'essieu  B  de  la  lunette,  et 
dans  lequel  cet  essieu  tourne  sans  difficulté  en  roulant  sur  les 
galets.  Par  ce  moyen,  les  deux  tringles  qui  aboutissent  aux  leviers 
situés  de  chaque  côté,  supportent  une  partie  du  poids  de  l'instru- 
ment ;  et  elles  soulagent  ainsi  les  tourillons,  qui  ne  s'appuient 
sur  les  coussinets  qu'en  vertu  de  la  portion  du  poids  total  qui 
n'est  pas  équilibrée  par  les  contre-poids  D.  D. 

Deux  petits  niveaux*à  bulle  d'air  a,  a,  fig.  1 30,  sont  montés 
sur  un  axe  bb  porté  par  la  monture  de  la  lunette.  Cet  axe  bb, 
dont  la  direction  est  exactement  parallèle  à  l'axe  de  l'instrument, 
est  suffisamment  éloigné  du  corps  de  la  lunette,  pour  que  les 
ni ?eaux  a,  a,  puissent  tourner  autour  de  lui  sans  rencontrer  au- 
cun obstacle  ;  en  sorte  que,  quelle  que  soit  la  direction  que  l'on 
donne  à  la  luneite,  ces  deux  niveaux  peuvent  être  amenés  à  être 
verticalement  l'un  au-dessus  de  l'autre.  Ils  servent  à  constater, 
pour  ainsi  dire  à  chaque  instant,  l'horizontalité  de  l'axe  de  rota- 
tion de  l'instrument.  Mais,  en  raison  de  leur  petitesse,  ils  ne  peu- 
vent pas  complètement  remplacer  le  grand  niveau  que  l'on  sus- 
pend aux  tourillons  (§  84);  aussi  est -il  nécessaire  d'avoir  recours 
de  temps  en  temps  à  ce  grand  niveau,  dont  la  sensibilité  est  plus 
grande,  et  les  indications  plus  précises. 

Pour  les  observations  de  nuit,  qui  sont  de  beaucoup  les  plus 
nombreuses,  parmi  toutes  celles  que  l'on  fait  à  la  lunette  méri- 
dienne, on  a  besoin  d'éclairer  les  fils  du  réticule,  ainsi  que  nous 
l'a\ons  déjà  dit  (§  3'!).  Pour  cela,  l'essieu  de  la  iunclte  fc%l  v\to\\ 
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dans  une  moitié  de  sa  longueur,  et  il  en  est  de  môme  du  touril- 
lon qui  le  termine.  Une  lampe,  ou  un  bec  de  gai,  placé  en  re- 
gard de  cette  ouverture  du  tourillon,  envoie  de  la  lumière  à  l'in- 
térieur de  l'essieu,  et  dans  la  direction  de  son  axe;  cette  lumière, 
arrivée  jusque  dans  le  tuyau  de  la  lunette,  y  rencontre  un  mirait 
incliné  qui  la  réfléchit,  et  la  renvoie  sur  le  réticule.  '  1  '■ 

Un  grand  nombre  d'étoiles  peuvent  être  vues  eu  plein  jour* à 
l'aide  des  lunettes,  et  peuvent,  par  conséquent,  étreobservéesfrlp 
lunette  méridienne.  Mais  cette  observation  n'est  pas  aussi  têéBé 
que  la  nuit,  parce  que,  ne  voyant  pas  à  l'œil  nu  l'étoile  que  ftn 
veut  observer,  on  ne  peut  pas  se  servir  de  cette  vision  directe  pour 
diriger  la  lunette.  Aussi,  lorsqu'on  veut  observer  le  passage  <f  tine 
étoile  au  méridien,  emploie-t-on  un  moyen  particulier  pour  UN1 
ner  la  lunette  dans  la  direction  convenable.  On  sait  d'avancées 
très-peu  prés,  à  quelle  hauteur  au-dessus  de  l'horizon  l'étoile  Ut 
se  trouver,  au  moment  de  son  passage.  Il  suffit  donc  de  donnerais 
lunelte  méridienne  une  inclinaison  égale  à  cette  hauteur  angu- 
laire ,pour  que  l'étoile  vienne  traverser  le  champ  delà  lunette.  Afst 
effet  un  petit  cercle  diusé  c,  fig.  136,  est  adapté  au  tuyau  delafct- 
net  te,  tout  près  de  l'oculaire  ;  une  alidade,  mobile  autour  dn  cânto 
du  cercle,  porte  un  petit  niveau  à  bulle  d'air,  à  l'aide  duquèlôfi 
peut  rendre  cette  alidade  horizontale.  Si,  pour  chaque  position  de 
la  lunette,  on  fait  tourner  celte  alidade  jusqu'à  ce  qu'elle  soit  ho- 
rizontale, l'index  qu'elle  porte  correspond  à  une  division  du  carde 
qui  peut  servir  à  faire  connaître  l'inclinaison  de  la  lunette.  Si  ddnc 
on  veut  donner  à  la  lunette  une  inclinaison  particulière,  ilsuflt 
de  faire  tourner  l'alidade  sur  le  cercle  c,  jusqu'à  ce  que  son  in- 
dex coïncide  avec  la  division  du  cercle  qui  correspond  à  celte 
inclinaison,  puis  de  faire  mouvoir  la  lunette  autour  de  son  axe, 
jusqu'à  ce  que  le  petit  niveau  indique  l'horizontalité  de  cette  ali- 
dade. Dès  le  moment  que  la  lunette  a  reçu  à  peu  près  l'inclinaison 
qu'elle  doit  avoir  pour  observer  le  passage  d'une  étoile,  comme  on 
connaît  d'ailleurs  approximativement  l'heure  à  laquelle  doit  se 
faire  le  passage,  on  met  l'œil  à  la  lunette  quelques  instants  pins 
tôt  ;  et,  en  ayant  soin  de  faire  varier  très-peu,  en  plus  et  en  moins, 
l'inclinaison  de  la  lunelte,  on  ne  tarde  pas  à  voir  l'étoile  :  en 
sorte  que  l'observation  du  passage  peut  se  faire  sans  difficulté. 

Comme  on  doit  observer  successivement  le  passage  d'un  astre 
derrière  chacun  des  cinq  fils  parallèles  du  réticule,  on  a  rendu 
l'oculaire  mobile  transversalement,  dans  une  rainure  adaptée  à 
l'extrémité  du  tuyau  de  la  lunette.  On  fait  mouvoir  l'oculaire  dans 
coi te  rainure,  soit  à  la  main,  soit  au  moyen  d'une  vis  de  rappel, 
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de  manière  à  l'amener  en  face  de  la  portion  du  réticule  où  doit 
se  faire  l'observation.  Cette  mobilité  de  l'oculaire,  dans  une  lu- 
nette dont  Taxe  optique  doit  conserver  une  position  invariable, 
repose  sur  ce  que  nous  avons  dit  précédemment  (§  31),  que  la 
direction  de  Taxe  optique  dune  lunette  ne  dépend  aucunement 
de  la  position  de  son  oculaire. 

La  lunette  méridienne  n'a  pa>  besoin,  comme  la  lunette  de 
l'équatorial,  de  pouvoir  être  dirigée  vers  les  divers  points  du  ciel, 
puisqu'elle  doit  toujours  rester  dans  le  méridien.  Aussi  ne  l'in 
stalle-ton  pas  sous  un  toit  tournant,  comme  on  le  fait  pour  l'équa- 
torial  (§  78).  Le  bâtiment  qui  contient  la  lunette  méridienne  doit 
seulement  présenter  une  ouverture  longue  et  peu  large,  prati- 
quée dans  le  toit  et  dans  les  murs  du  sud  et  du  nord,  absolument 
comme  si  Ton  avait  fait  passer  un  large  trait  de  scie,  à  travers  le 
bâtiment,  dans  la  direction  du  plan  méridien.  Cette  ouverture, 
qui  permet  à  la  lunette  de  se  diriger  sans  obstacle  vers  tous  les 
points  du  ciel  situés  dans  le  méridien  du  lieu  où  elle  est  située, 
n'a  pas  besoin  d'ailleurs  de  rester  constamment  béante  ;  des 
trappes,  indépendantes  les  unes  des  autres,  servent  à  en  fermer 
les  diverses  parties,  et  peuvent  être  ouvertes  chacune  séparément 
par  des  moyens  mécaniques  mis  à  la  portée  de  l'observateur. 

L&fig.  144  représente  le  cabinet  d'observation  de  l'Observatoire, 
de  Paris,  ouest  installée  la  lunette  méridienne.  On  voit,  à  côté  de 
la  lunette,  l'horloge  sidérale,  qui  en  est  l'accompagnement  indis- 
pensable. Plus  loin  est  un  cercle  murai,  instrument  dont  nous 
allons  donner  la  description.  Vers  la  droite,  on  aperçoit  un  appa- 
reil monté  sur  des  roulettes,  et  que  l'on  peut  amener  au-dessous 
de  la  lunette  méridienne,  en  le  faisant  rouler  sur  une  petite  voie 
de  fer  incrustée  dans  le  parquet  ;  cet  appareil,  que  nous  ne  dé- 
crirons pas  en  détail,  sert  à  enlever  la  lunette  de  ses  tourillons, 
pour  opérer  le  retournement  qui  a  pour  objet  de  vérifier  si  l'axe 
optique  est  bien  perpendiculaire  à  l'axe  de  rotation  (§  84). 

§  86.  Cercle  mural.  —  Le  cercle  mural  est  l'instrument  destiné 
à  la  mesure  des  déclinaisons  des  astres.  Il  consiste  essentielle- 
ment en  un  grand  cercle  divise  AA,  fig.  145,  muni  d'une  lunette 
BB,  et  dirigé  exactement  dans  le  plan  méridien.  La  lunette  est 
fixée  au  cercle  suivant  un  de  ses  diamètres,  et  peut  tourner  avec 
lui  autour  d'un  axe  perpendiculaire  à  son  plan.  Pour  cela  le 
cercle  est  monté  à  l'extrémité  d'une  sorte  d'essieu  analogue  à 
Tune  des  moitiés  de  celui  qui  supporte  la  lunette  méridienne. 
Cet  essieu  traverse  un  mur  trés-solide,  contre  lequel  s'applique 
le  cercle  (d'où  Je  nom  de  cercle  mural),  et  tourne  à  l'intérieur  de 
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ouisinels  solidement  fliés  au  mur.  Des  galets  C,fi,  sont  disposas 
le  minière  à  supporter  une  partie  du  poids  du  cercle  et  de  la 


unelte,  et  à  soulager  en  conséquence  les  coussinets,  afin  d'éviter 
'usure  qui  pourrait  déranger  l'instrument  ;  ces  galets  sont  sus- 
pendus à  des  tringles  0,1),  tirées  de  bas  en  haut  par  des  contre- 
nids  qu'on  ne  voit  pas  sur  la  figure,  absolument  comme  nous 
'avons  déjà  vu  pour  la  lunette  méridienne  (§  83). 

Une  pince  E,  avec  vis  dépression  et  vis  de  rappel,  est  destinée  à 
lier  le  cercle  dans  une  position  quelconque,  pour  le  faire  mou- 
oir  ensuite  avec  lenteur.  Celle  pince  est  analogue  à  celle  que 
ious  avons  décrite  dans  le  cercle  répétiteur  (g  40)  ;  on  s'en  sert 
wur  amener  l'uvc  optique  de  la  lunette  à  être  exactement  dirigé 
ers  l'astre  que  l'oit  observe,  upres  qu'un  lui  a  donné  ^mùm- 


170  MOUVEMENT  DIUBNE  DU  CIEL. 

tivement  ladirection  voulue,  par  un  mouvement  rapide  imprimé 
à  tout  l'instrument.  Le  cercle  est  gradué  sur  sa  tranche.  Six  mi- 
cromètres F,  F  sont  répartis  régulièrement  sur  tout  son  contour, 
pour  faciliter  la  lecture  des  angles  dont  on  fait  tourner  le  cercle. 
Ces  micromètres  sont  disposés  et  fonctionnent  exactement 
comme  nous  l'avons  indiqué  dans  le  §  37  ;  a,  a,  sont  les  oculaires, 
et  b,  b,  les  (êtes  graduées  des  vis  qui  font  mouvoir  leurs  réticules. 
Un  seul  de  ces  micromètres  doit  indiquer  le  nombre  entier  de 
divisions  du  cercle  dont  l'instrument  a  tourné  ;  on  peut,  pour 
cette  raison,  le  désigner  sous  le  nom  de  micromètre  principal. 
Quant  à  la  fraction  d'une  division  qui  doit  être  ajoutée  à  ce  nom- 
bre entier,  elle  est  fournie  par  la  moyenne  des  indications  que 
donnent  les  six  micromètres. 

§  87.  La  déclinaison  d'un  astre  est  la  distance  angulaire  de  cet 
astre  au  plan  de  l'équateur  céleste  (§  80).  On  l'obtient  sans  dif- 
ficulté, dès  le  moment  qu'on  a  trouvé  la  distance  angulaire  de 
l'astre  au  pôle  boréal.  Si  cette  dernière  distance  est  plus  petite 
que  90  degrés,  l'astre  est  situé  dans  l'hémisphère  boréal,  et  sa 
déclinaison  est  égale  à  l'excès  de  90  degrés  sur  sa  distance  au 
pôle.  Si,  au  contraire,  la  distance  de  l'astre  au  pôle  boréal  est 
supérieure  à  90  degrés,  il  se  trouve  dans  l'hémisphère  austral,  et 
sa  déclinaison  est  le  reste  qu'on  obtient  en  diminuant  cette  dis- 
tance au  pôle  de  H0  degrés.  Ainsi  la  recherche  de  la  déclinaison 
d'un  astre  est  ramenée  à  celle  de  la  distance  de  cet  astre  au 
pôle  boréal.  Ce  que  nous  disons  ici  du  pôle  boréal  devrait  évi- 
demment se  dire  du  pôle  austral,  si  c'était  ce  dernier  pôle  qui  se 
trouvât  au-dessus  de  l'horizon,  dans  le  lieu  où  l'on  est  installé 
pour  observer  les  astres. 

Supposons,  pour  un  instant,  que  l'axe  optique  de  la  lunette  du 
cercle  mural  puisse  être  dirigé  exactement  suivant  l'axe  du 
monde,  l'objectif  étant  tourné  vers  le  pôle  boréal  :  le  micromè- 
tre principal  fera  connaître  le  nombre  de  degrés,  minutes  et  se- 
condes de  la  graduation  du  cercle  qui  correspond  à  cette  posi- 
tion de  la  lunette.  Si  l'on  fait  ensuite  tourner  le  cercle  avec  la 
lunette,  jusqu'à  ce  que  son  axe  optique  passe  par  un  astre,  à 
l'instant  même  où  cet  astre  traverse  le  plan  méridien,  le  micro- 
mètre principal  indiquera  un  autre  nombre  de  degrés,  minutes 
et  secondes  correspondant  à  celte  nouvelle  position  de  la  lunette. 
La  différence  de  ces  deux  nombres  représentera  évidemment  la 
distance  de  l'astre  au  pôle  boréal. 

Pour  arriver  à  ce  résultat,  nous  avons  admis  qu'on  ait  dirigé 
d'abord  l'axe  optique  de  la  lunette  suivant  l'axe  du  monde.  Il 
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n'est  pas  possible  de  le  faire  par  une  observation  directe  ;  le  pôle 
n'est  pas  un  point  brillant  que  Ton  puisse  viser  avec  la  lunette, 
comme  on  vise  une  étoile.  Mais  on  y  supplée  aisément  de  la  ma- 
nière suivante.  Si  Ton  observe  au  cercle  mural  une  étoile  qui  ne 
se  couche  jamais,  cette  observation  pourra  se  faire,  soit  au  pas- 
sage supérieur,  soit  au  passage  inférieur  de  l'étoile  dans  le  plan 
méridien;  dans  ces  deux  positions,  l'étoile  se  trouve  de  part  et 
d'autre  du  pôle,  et  à  égale  distance  de  ce  point  :  la  moyenne  des 
deux  nombres  de  degrés,  minutes  et  secondes  de  la  graduation 
du  cercle  que  fournit  le  micromètre  principal,  lors  de  ces  obser- 
vations de  l'étoile  à  son  passage  supérieur  et  à  son  passage  infé- 
rieur, est  donc  précisément  le  nombre  qu'indiquerait  le  micro- 
mètre principal,  si  l'on  visait  directement  le  pôle. 

§  88.  La  réfraction  atmosphérique  n'a  pas  d'influence  sur  la 
mesure  des  ascensions  droites,  puisqu'elle  ne  fait  que  relever 
chaque  astre  dans  le  plan  vertical  qui  le  contient;  au  moment 
où  l'on  aperçoit  un  astre  dans  le  plan  méridien,  il  y  est  réelle- 
ment. Mais  il  n'en  est  pas  de  môme  pour  la  mesure  des  déclinai- 
sons; l'axe  optique  de  la  lunette  du  cercle  mural  n'est  pas  réel- 
lement dirigé  vers  un  astre  au  moment  où  l'on  voit  l'image  de 
cet  astre  coïncider  avec  la  croisée  des  fils  du  réticule  :  cet  axe 
optique  est  toujours  dirigé  un  peu  plus  haut  qu'il  ne  doit  l'être, 
en  raison  de  la  déviation  que  l'atmosphère  fait  éprouver  aux 
rayons  lumineux.  Aussi  est-on  obligé  d'avoir  recours  aux  tables 
de  réfraction,  pour  corriger  les  résultats  fournis  par  l'observation 
directe,  afin  d'obtenir  ceux  que  Ton  aurait  trouvés  si  l'atmo- 
sphère n'eût  pas  dévié  les  rayons  lumineux. 

Lorsqu'on  veut  viser  une  étoile  E,  fig.  146,  Taxe  optique  de  la 
lunette  se  dirige,  non  pas  suivant 
OE,  mais  suivant  Oe;  il  faut  donc  z 

tenir  compte  de  l'angle  eOE  compris 
entre  la  direction  réelle  et  la  direc- 
tion apparente  de  l'étoile  ;  cet  angle 
doit  être  ajouté  au  nombre  de  de- 
grés, minutes  et  secondes,  fourni 
par  le  micromètre  principal,  ou 
bien  en  être  retranché,  suivant  que 
la  graduation  du  cercle  marche 
dans  un  sens  ou  dans  l'autre,  par 
rapport  à  celui  dans  lequel  s'effec- 
tue la  réfraction  atmosphérique. 
Supposons,  par  exemple,  que  la  graduation  so\t  à\v£otà&  çothxv*. 


Fig.  146. 
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Fig.  147. 


l'indique  la  fig.  146,  et  marche  dans  le  sens  de  la  flèche;  il  est 
clair  que  la  lunette  étant  dirigée  suivant  Oe,  au  lieu  de  l'être 
suivant  OE,  le  micromètre  m  indiquera  un  nombre  de  degrés, 
minutes  et  secondes  trop  faible  de  la  quantité  qui  correspond  à 

l'angle  «?OE  ;  donc  le  résultat  de 
a  l'observation  directe   doit,  dans 

|  ce  cas,  être  augmenté  de  la  va- 

leur de  l'angle  eOE.  Si,  la  gradua- 
tion du  cercle  étant  disposée  dans 


le  même  sens,  on  observe  une 
étoile  placée  de  l'autre  côté  du 
2  zénith,  fig.  147,  la  correction  de- 
vra se  Faire  autrement  ;  le  nom- 
bre fourni  parle  micromètre  sera 
trop  grand  de  l'angle  eOE,  et  Ton 
devra  1b  diminuer  de  la  valeur  de 
cet  angle. 

L'angle  eOE,  dont  le  rayon  venu  d'une  étoile  est  dévié  par  l'at- 
mosphère de  la  terre,  est  plus  ou  moins  grand,  suivant  que  l'é-" 
toile  est  plus  ou  moins  éloignée  du  zénith  (§  59).  On  en  trouve  la 
valeur  dans  les  labiés  de  réfraction  dont  nous  avons  précédem- 
ment donné  un  extrait.  Mais,  pour  cela,  il  faut  connaître  la  dis- 
tance zénithale  apparente  eOZ  de  l'étoile,  ainsi  que  la  température 
et  la  pression  de  l'air  atmosphérique.  Un  thermomètre  et  un  ba- 
romètre, installés  dans  le  voisinage  du  cercle  mural,  servent  à 
donner  la  température  et  la  pression.  Quanta  la  distance  zéni- 
tale  apparente  eOZ  de  l'astre  observé,  on  la  conclut  sans  peine 
de  la  différence  des  nombres  de  degrés,  minutes  et  secondes, 
fournis  par  le  micromètre  principal,  lorsque  la  lunette  est  dirigée 
suivant  Oe,  et  lorsqu'elle  l'est  suivant  OZ. 

Pour  connaître  ce  dernier  nombre,  qui  correspond  à  la  direc- 
tion verticale  de  l'axe  optique  de  la  lunette,  et  qui,  une  fois  déter- 
miné, sert  à  faire  toutes  les  corrections  de  réfraction  dont  on  a 
besoin,  on  fait  une  opération  préalable,  à  l'aide  d'un  horizon  ar- 
tiOciel  formé  d'un  bain  de  mercure.  Cette  opération  consiste  à 
diriger  la  lunette  verticalement,  en  plaçant  l'oculaire  en  haut,  et 
l'objectif  en  bas,  et  à  viser  ainsi  sur  le  bain  de  mercure  que  Ton 
a  placé  immédiatement  au-dessous.  Les  fils  du  réticule  de  la  lu- 
nette, étant  éclairés  comme  nous  l'avons  dit  précédemment  (§  32), 
se  réfléchissent  sur  la  surface  du  mercure,  et  l'on  peut  en  observer 
l'image  à  Vaiôe  ôe  la  lunette  elle-même.  Si  l'on  fait  mouvoir  la 
*ite  de  manière  à  amener  le  réticule  &  eovçvdtoc  avec  son 
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image  vue  ainsi  par  réflexion  sur  la  surface  du  mercure,  il  est 
clair  qu'on  aura  rendu  son  axe  optique  exactement  vertical.  Il 
suffit  alors  de  lire  le  nombre  de  degrés,  minutes  et  secondes  in- 
diqué parle  micromètre  principal;  en  augmentant  ou  en  dimi- 
nuant ce  nombre  de  180  degrés,  on  obtient  celui  que  le  micro- 
mètre principal  aurait  fourni,  si  la  lunette  eût  été  dirigée  de 
manière  à  viser  le  zénith. 

Ainsi,  en  résumant,  l'opération  préalable  faite  nu  moyen  du 
bain  de  mercure  permet  d'obtenir  le  nombre  de  la  graduation  du 
cercle  mural  qui  correspond  à  la  direction  verticale  de  l'axe  opti- 
que de  la  lunette;  ce  nombre,  combiné  avec  celui  que  Ton  ob- 
tient lorsque  la  lunette  est  dirigée  vers  un  astre,  permet  de  trou- 
ver la  valeur  de  la  réfraction  dans  les  tables,  et  par  suite  de 
ramener  le  résultat  de  l'observation  de  cet  astre  à  ce  qu'il  serait 
si  l'atmosphère  n'existait  pas;  l'observation  d'une  même  étoile, 
à  ses  deux  passages,  supérieur  et  inférieur,  corrigée  comme  il 
vient  d'être  dit,  fait  connaître  le  nombre  de  la  graduation  du 
cercle  qui  correspond  au  cas  où  l'axe  optique  de  la  lunette  coïn- 
ciderait avec  l'axe  du  monde  ;  en  combinant  ce  nombre  avec  ce- 
lui que  fournit  l'observation  d'un  astre  quelconque,  à  son  passage 
au  méridien,  et  que  l'on  corrige  également  de  l'effet  de  la  ré- 
fraction, on  obtient  la  distance  de  l'astre  au  pôle  ;  enfin  la  décli- 
naison de  l'astre  se  déduit  immédiatement  de  sa  distance  au 
pôle,  ainsi  que  nous  l'avons  expliqué. 

§  89.  Le  cercle  mural  a  besoin,  comme  la  lunette  méridienne, 
d'être  parfaitement  installé  et  de  pouvoir  être  soumis  à  de  fré- 
quentes vérifications,  qui  constatent  qu'il  ne  s'est  pas  dérangé. 
Mais  cette  installation  et  ces  vérifications  se  font  d'une  tout  autre 
manière. 

La  face  plane  antérieure  du  cercle  est  nécessairement  perpen- 
diculaire à  l'uxe  de  ro'ation  de  l'instrument,  sans  quoi  le  mouve- 
ment de  rotation  ne  s'effectuerait  pas  avec  régularité  ;  la  moindre 
déviation  du  plan  du  cercle  occasionnerait  des  frottements  irré- 
guliers qui  manifesteraient  le  défaut  de  l'instrument.  On  rend 
l'axe  optique  de  la  lunette  parallèle  au  plan  du  cercle,  et  par  con- 
séquent perpendiculaire  à  son  axe  de  rotation,  en  se  servant  d'une 
lunette  d'épreuve,  ainsi  que  nous  l'avons  indiqué  précédemment 
(§  33).  Dus' lors,  dans  le  mouvement  de  rotation  de  l'instrumeni 
tout  entier,  l'axe  optique  de  sa  lunette  décrit  un  plan  perpendicu- 
laire à  son  axe  de  rotation.  Il  n'y  a  donc  plus  qu'à  disposer  les 
coussinets  qui  supportent  l'essieu  sur  lequel  le  cercle  est  monté, 
de  telle  manière  que  ce  plan  coïncide  avec  le  plan  méridien. 
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Pour  cela  on  se  contente  de  comparer  le  cercle  moral  à  la 
lu  netle  méridienne.  Ces  deux  instruments  ne  peuvent  jamais  aller 
l'un  sans  l'autre  ;  ils  sont  nécessairement  associés  dans  chaque 
observatoire,  et  môme  ils  doivent  être  installés  à  côté  l'un  de 
l'autre.  Quand  on  s'est  assuré,  par  les  moyens  indiqués,  que  Taxe 
optique  de  la  lunette  méridienne  décrit  exactement  le  plan  méri- 
dien, on  fait  en  sorte  que,  quelle  que  soit  l'étoile  vers  laquelle  on 
dirige  l'axe  optique  de  la  lunette  méridienne,  celui  de  la  lunette 
du  cercle  mural  puisse  se  diriger  au  môme  instant  vers  cette  étoile. 
Lorsqu'on  est  parvenu  à  ce  résultat,  on  est  sûr  que  l'axe  optique 
de  la  lunette  du  cercle  mural  décrit  un  plan  parallèle  au  plan 
décrit  par  celui  de  la  lunette  méridienne  ;  et  que,  par  conséquent, 
en  raison  de  la  faible  distance  qui  existe  entre  les  deux  instru- 
ments, ce  plan  décrit  par  l'axe  optique  de  la  lunette  du  cercle 
mural  est  bien  le  plan  méridien  du  lieu  où  ce  cercle  est  installé. 

Le  bâtiment  qui  contient  le  cercle  mural  doit  présenter  une 
ouverture  longue  et  peu  large,  dirigée  dans  le  plan  méridien, 
absolument  comme  pour  la  lunette  méridienne.  C'est  ce  qu'on 
voit  sur  la  fig.  144  (page  167)  qui  représente  la  lunette  méridienne 
et  l'un  des  deux  cercles  muraux  de  l'Observatoire  de  Paris.  L'au- 
tre cercle  mural,  installé  dans  le  môme  cabinet  d'observation,  est 
placé  de  [manière  à  ne  pas  pouvoir  être  aperçu,  d'après  la  posi- 
tion que  cette  figure  suppose  au  spectateur. 

§  90.  Usage  de  l'équatorial.  —  Toutes  les  fois  qu'un  astre 
peut  être  observé  à  l'instant  de  son  passage  au  méridien,  on  se 
sert  de  la  lunette  méridienne  et  du  cercle  mural  pour  déterminer 
son  ascension  droite  et  sa  déclinaison.  Mais  il  arrive  quelquefois 
qu'il  n'est  pas  possible  d'opérer  ainsi.  S'il  s'agit  d'un  astre  nou- 
veau, ou  bien  d'un  astre  qu'on  n'aperçoit  que  rarement,  on  a  be- 
soin de  profiter  de  toutes  les  circonstances  qui  permettent  de  dé- 
terminer sa  place  dans  le  ciel.  Lors  du  passage  de  l'astre  au 
méridien,  il  peut  se  faire  qu'il  se  trouve  trop  près  du  soleil,  dont 
la  vive  lumière  l'empôcbe  d'être  aperçu  ;  ou  bien  encore,  que  des 
nuages  viennent  s'interposer  entre  l'astre  et  l'observateur  à  ce 
moment  môme  :  alors  on  est  obligé  d'observer  l'astre  en  dehors 
du  méridien,  dans  les  moments  où  l'on  peut  le  voir  sans  difficulté, 
et  c'est  l'équatorial  (§  77)  qui  sert  à  faire  cette  observation. 

L'équatorial,  qui  se  compose  d'un  cercle  parallèle  au  plan  de 
l'équateur  céleste  et  d'un  autre  cercle  qu'on  peut  amener  à  coïn- 
cider avec  un  quelconque  des  cercles  de  déclinaison  de  la  sphère, 
paraît  éminemment  propre  à  la  mesure  des  ascensions  droites  et 
des  déclinaisons  des  astres;  et  il  n'est  pas  difficile  d'imaginer  les 
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dispositions  qu'il  faudrait  adopter  pour  le  faire  servir  à  celte 
mesure.  C'est  ce  qu'on  ferait  en  effet,  si  son  axe  de  rotation  pou- 
vait être  dirigé  exactement  et  d'une  manière  invariable  suivant 
l'axe  du  inonde,  et  si  la  réfraction  atmosphérique  n'existait  pas. 
Mais,  d'une  part,  les  opérations  à  faire  pour  amener  son  axe  à 
être  dirigé  suivant  Taxe  du  monde,  ou  pour  vérifier  qu'il  a  bien 
cette  direction,  sont  très-longues  et  beaucoup  moins  simples  que 
celles  que  nous  avons  indiquées  pour  la  lunette  méridienne  et 
le  cercle  mural;  d'une  autre  part,  les  corrections  qu'on  devrait 
faire  subir  aux  résultats  de  l'observation,  en  raison  de  la  réfrac- 
tion atmosphérique,  sont  bien  plus  compliquées  que  dans  le  cas 
des  deux  instruments  méridiens.  Aussi  n'emp)oie-t-on  jamais 
l'équatorial  à  la  mesure  directe  des  ascensions  droites  et  des  dé- 
clinaisons; on  s'en  sert  uniquement  pour  trouver  les  différences 
d'ascension  droite  et  de  déclinaison  de  deux  astres  voisins,  et  cela 
seulement  dans  les  circonstances  particulières  que  nous  avons 
indiquées  il  n'y  a  qu'un  instant.  Voici  comment  on  opère. 

Si  l'on  fait  mouvoir  la  lunette  avec  le  cercle  BB,  fig.  133  (page 
150),  autour  du  centre  de  ce  cercle  et  dans  son  plan,  il  est  bien 
clair  que  l'axe  optique  décrira  un  des  cercles  de  déclinaison  de 
la  sphère  céleste  :  il  décrirait  le  plan  méridien  du  lieu  où  l'in- 
strument est  installé,  si  le  plan  du  cercle  BB  avait  été  amené  à  être 
vertical,  par  une  rotation  préalable  autour  de  l'essieu  AA.  On 
conçoit  donc  que,  si  Ton  s'oppose  à  toute  rotation  de  l'instrument 
autour  de  l'essieu  AA,  et  qu'on  fasse  mouvoir  la  lunette  dans  le 
plan  du  cercle  qui  l'accompagne,  cette  lunette  pourra  remplacer 
la  lunette  méridienne,  quelle  que  soit  d'ailleurs  la  direction  que 
l'on  ait  donnée  tout  d'abord  au  plan  du  cercle  BB.  Les  astres 
viendront  successivement,  et  chacun  à  son  tour,  passer  dans  le 
plan  que  décrit  l'axe  optique  de  la  lunette;  et  la  différence  des 
heures  de  passage  de  deux  d'entre  eux  dans  ce  plan  fera  connaître 
la  différence  de  leurs  ascensions  droites.  Ainsi,  pour  déterminer 
la  différence  des  ascensions  droites  de  deux  astres  voisins,  on  n'aura 
qu'à  faire  tourner  l'équatorial  au  tour  de  son  essieu  AA,  de  manière 
que  le  plan  du  cercle  BB  passe  près  de  ces  deux  astres,  et  à  l'oc- 
cident de  chacun  d'eux  ;  puis  on  attendra  que  ces  deux  astres 
viennent  passer  dans  ce  plan,  en  vertu  du  mouvement  diurne,  et 
au  moment  de  chaque  passage,  on  notera  l'heure  marquée  par 
l'horloge  sidérale  qui  accompagne  l'équatorial.  Quant  à  la  diffé- 
rence des  déclinaisons  des  deux  astres,  il  est  clair  que  la  même 
observation  la  fournira  :  l'axe  optique  de  la  lunette,  pour  être 
dirigé  successivement  vers  chacun  des  deux  asties,  \or*  <te  levvK 
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passages  dans  le  plan  décrit  par  cet  axe  optique,  a  dû  tourner 
dans  ce  plan  môme  d'un  angle  précisément  égal  à  la  différence 
de  leurs  déclinaisons  ;  et  les  micromètres  G,  G,  permettent  d'en 
trouver  la  valeur. 

On  n'opère  cependant  pas  exactement  de  celte  manière,  lorsque 
les  deux  astres  sont  assez  rapprochés  l'un  de  l'autre,  pour  pou- 
voir traverser  tous  deux  le  champ  delà  lunette,  sans  qu'on  la  dé- 
place. Dans  ce  cas  on  laisse  la  lunette  immobile,  dans  la  position 
qu'elle  avait  lors  du  passage  du  premier  des  deux  astres,  et  l'on 
attend  le  passage  du  second  derrière  le  fil  du  réticule  qui  corres- 
pond au  fil  méridien  de  la  lunette  méridienne  :  la  dislance  des 
points  où  ce  fil  est  traversé  par  les  deux  astres  fait  connaître  la 
différence  de  leurs  déclinaisons.  Pour  qu'on  puisse  facilement 
mesurer  cette  distance,  on  adapte  au  réticule  de  la  lunette  un  fil 
transversal,  que  l'on  fait  mouvoir  parallèlement  à  lui-môme  à 
l'aide  d'une  vis  à  tôte  graduée,  comme  dans  les  micromètres 
(§  37)  ;  cette  vis  à  tête  graduée,  de  uiéme  forme  que  celles  des 
micromètres  G,  G,  se  voit  facilement  sur  la  fig.  t33,  tout  près  de 
l'oculaire  de  la  lunette. 

Lorsque  deux  astres  sont  très- voisins  l'un  de  l'autre,  on  trouve 
très-exactement  la  différence  de  leurs  ascensions  droites  et  celle 
de  leurs  déclinaisons,  conformément  à  ce  que  nous  venons  de 
dire,  lors  même  que  l'essieu  AA  n'aurait  pas  tout  à  fait  la  direc- 
tion de  l'axe  du  monde  :  les  erreurs  qui  en  résulteraient  pour  les 
ascensions  droites  et  les  déclinaisons  de  ces  astres,  mesurées  isolé- 
ment au  moyen  de  l'équatorial,  sont  à  très-peu  près  les  mêmes 
pour  les  deux  astres,  à  cause  de  leur  grand  rapprochement  :  eu 
sorte  que  les  différences  de  ces  ascensions  droites  et  de  ces  décli- 
naisons n'en  son  pas  affectées.  Par  la  même  raison,  la  réfraction 
atmosphérique  n'a  qu'une  influence  insignifiante  sur  ces  diffé- 
rences, et  l'on  peut  ne  pas  en  tenir  compte. 

On  peut  maintenant  se  rendre  compte  facilement  de  l'usage  de 
l'équatorial.  Lorsqu'on  veut  déterminer  la  place  qu'un  astre  oc- 
cupe dans  le  ciel,  et  qu'on  ne  peut  pas  observer  cet  astre  lors  de 
son  passage  au  méridien,  on  l'observe  à  un  autre  moment,  à  l'é- 
quatorial, en  le  comparant  à  une  étoile  voisine,  dont  on  connaît 
déjà  l'ascension  droite  et  la  déclinaison.  L'équatorial  permettant 
de  trouver  les  différences  d'ascensions  droites  et  de  déclinaisons 
de  l'astre  et  de  l'étoile,  on  en  conclut  tout  de  suite  l'ascension 
droite  et  la  déclinaison  de  cet  astre,  avec  autant  d'exactitude  que 
si  on  les  avait  déterminées.à  l'aide  des  instruments  méridiens. 
§91.    Cataloguée  d'étoiles.  —  Toutes  les  étoiles  que  Ton  a 
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observées  sont  inscrites  dans  des  recueils  auxquels  on  donne  le 
nom  de  Catalogues  <f  étoiles.  A  côté  delà  désignation  ordinaire  de 
chaque  étoile,  soit  par  un  nom  particulier,  soit  par  une  lettre, 
mit  par  un  numéro  (§  66),  ces  catalogues  contiennent,  dans  des 
colonnes  spéciales,  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  de  l'étoile. 
Ces  catalogues  servent  dans  beaucoup  de  circonstances  :  ils  ser- 
vent, par  exemple,  à  faire  connaître  l'ascension  droite  et  la  dé- 
clinaison de  l'étoile  à  laquelle  on  a  comparé  un  astre  voisin, 
dans  l'observation  de  cet  astre  à  l'aide  de  l'équatorial  (§  90).* 

Le  mode  de  désignation  des  étoiles,  par  un  nom  spécial,  ou  par 
une  lettre,  est  bien  suffisant  pour  les  étoiles  principales;  mais  il 
n'en  est  plus'  de  même  pour  les  petites  étoiles,  dont  le  nombre 
est  si  grand  qu'il  est  difficile  de  ne  pas  les  confondre  les  unes  avec 
les  autres.  Aussi,  quand  on  veut  indiquer  d'une  manière  précise 
une  de  ces  petites  étoiles,  a-t-on  soin  de  la  désigner  par  so.n  as- 
cension droite  et  sa  déclinaison,  dont  la  connaissance  ne  peut 
pas  laisser  de  doute  sur  l'étoile  dont  on  veut  parler.  C'est  encore 
dans  les  catalogues  que  l'on  puise  ces  indications,  et  souvent, 
pour  abréger,  on  se  contente  de  donner  le  numéro  que  porte  l'é- 
toile dans  le  catalogue  dont  on  se  sert,  numéro  qui  n'a  réelle- 
ment de  signification  que  par  l'ascension  droite  et  la  déclinaison 
qui  raccompagnent. 

§  92.  Cftote»  célestes.  —  Nous  avons  dit  (§  72)  qu'on  pouvait 
se  représenter  le  mouvement  diurne  des  étoiles,  en  se  servant 
d'un  globe  sur  lequel  on  aurait  figuré  les  principales  constella- 
tions. Un  globe  de  ce  genre  est  utile  dans  beaucoup  d'autres 
circonstances,  parce  qu'il  permet  d'embrasser  d'un  coup  d'œil 
l'ensemble  de  la  sphère  céleste,  et  d'y  étudier  facilement  les  dé- 
placements qu'éprouvent  certains  astres  parmi  les  étoiles. 

Hipparque  de  Rhodes,  qui  vivait  dans 
le  deuxième  siècle  avant  J.C.,  est  le  pre- 
mier qui  ait  construit  un  pareil  globe. 
Voici  le  moyen  qu'il  employa  pour  cela. 
Aprèsavoir  mesuré  la  distanceangulaire 
de  deux  étoiles,  en  sesenant  d'un  cer- 
clemuni  d'alidades  à  pinnules,  il  repré 
senta  ces  deux  étoiles  par  deux  points 
A,  B,  pris  à  volonté  sur  le  globe,  fig.  1 48, 
avec  celte  seule  condition  que  l'am- 
plitude de  l'arc  AB  fût  égale  à  la  dis- 
tance angulaire  des  deux  étoiles.  Ayant 
ensuite  mesuré  la  distance  de  la  première  &to\\fe  &  wxvfc  Vw>\- 
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sième,  il  traça  du  point  À  comme  pôle,  avec  une  ouverture 
de  compas  correspondant  à  cette  distance,  un  arc  de  cercle 
mn  sur  lequel  devait  nécessairement  se  trouver  le  point  repré- 
sentant la  troisième  étoile.  La  distance  de  la  seconde  étoile  à  la 
troisième,  étant  mesurée  à  son  tour,  lui  permit  de  tracer  un 
second  arc  de  cercle  pq,  du  point  B  comme  pôle,  sur  lequel  de- 
vait également  se  trouver  ce  point  représentant  la  troisième 
étoile.  C'est  donc  en  G,  point  de  rencontre  des  deux  arcs  de 
cercle  mny  pq,  que  cette  troisième  étoile  devait  être  placée.  En 
continuant  de  môme,  par  la  comparaison  de  chaque  nouvelle 
étoile  à  deux  des  étoiles  déjà  figurées  sur  le  globe  Hipparque 
parvint  à  représenter  sur  ce  globe  les  principales  étoiles  des 
diverses  constellations  qu'il  pouvait  observer. 

La  construction  d'un  globe  céleste  se  fait  avec  plus  de  facilité  et 
d'exactitude,  en  se  servant  des  ascensions  droites  et  des  décli- 
naisons des  étoiles.  Après  avoir  tracé  sur  le  globe  un  grand 
cercle  EE,  fig.  149,  destiné  à  représenter  l'équateur  céleste,  et 
avoir  marqué  les  deux  pôles  P,  Q,  de  ce  cercle,  on  prend  à  vo- 
lonté sur  le  cercle  EE  un  point  0  destiné  à  servir  d'origine  aux 
ascensions  droites.  Pour  placer  un  astre  quelconque  sur  ce  globe, 
il  suffit  de  porter  sur  l'équateur  un  arc  OM  égal  à  son  ascension 
droite  ;  de  tracer  le  grand  cercle  PMQ  ;  puis  de  prendre  sur  ce 
cercle,  à  partir  de  l'équateur,  et  dans  le  sens  convenable,  un  arc 
MA  égal  à  sa  déclinaison  :  le  point  A  est  la  représentation  de 
l'astre  considéré. 

11  n'est  pas  inutile  de  remarquer  que  les  constellations,  vues 
sur  un  globe,  ne  doivent  pas  se  présenter  de  môme  que  dans  le 
ciel.  L'observateur  est  toujours  censé  au  centre  de  la  sphère  cé- 
leste ;  si  cette  sphère,  qui  n'est  qu'i- 
déale (§  64),  était  réalisée  dans  l'es- 
pace, il  verrait  les  constellations  de 
son  intérieur.  Il  n'en  estpasdemôme 
des  globes  célestes,  que  l'observa- 
E  teur  voit  de  l'extérieur  ;  les  constel- 
lations doivent  paraître  retournées  : 
on  peut  dire  qu'elles  sont  vues  à  l'en- 
vers. Mais  le  changement  d'aspect 
qui  en  résulte  pour  les  constella- 
tions n'a  pas   d'importance  ;   les 
personnes  qui  s'occupent  d'astro- 
nomie s'y  habituent  bien  vite,  et 
se  servent  des  globes  tout  aussi  ïaeWem&wV  qy\&  %'\l  était  possible 
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de  se  placer  à  leur  intérieur,  pour  regarder  ce  qui  est  tracé  sur 
leur  surface. 

Les  globes  célestes  sont  habituellement  montés  comme  l'in- 
dique la  fig.  130  (page  442)  ;  de  telle  sorte  qu'on  peut  leur  donner 
à  volonté  le  mouvement  de  rotation  qui  représente  le  mouve- 
ment diurne  de  la  sphère  céleste.  Cette  possibilité  de  figurer  le 
mouvement  diurne  est  utile  dans  plusieurs  circonstances,  ainsi 
que  nous  le  verrons  plus  tard, 

§  93.  Carte*  célestes.  —  Les  globes  célestes  sont  excellents 
pour  étudier  la  figure  des  constellations,  ainsi  que  les  divers 
phénomènes  qui  se  passent  dans  le  ciel.  Mais  ils  sont  d'un  usage 
peu  commode,  à  cause  de  la  place  qu'ils  occupent  et  de  la  diffi- 
culté qu'on  éprouve  à  les  déplacer  lorsqu'ils  ont  des  dimensions 
un  peu  grandes.  C'est  pour  cela  qu'on  a  imaginé  les  cartes  célestes 
destinées  à  représenter  des  portions  plus  ou  moins  étendues  de 
la  sphère. 

Quel  que  soit  le  procédé  que  l'on  emploie  pour  construire  les 
cartes,  elles  ne  peuvent  jamais  donner,  sur  la  forme  des  constel- 
lations, des  idées  aussi  exactes  que  les  globes.  Cela  tient  à  ce 
qu'aucune  portion  de  la  surface  d'une  sphère  n'est  susceptible  de 
se  développer  sur  une  surface  plane,  sans  qu'il  y  ait  déformation, 
c'est-à-dire  sans  que  certaines  dimensions  s'agrandissent  ou  se 
raccourcissent.  Aussi  doit-on  toujours  se  tenir  en  garde  contre 
les  erreurs  que  l'on  pourrait  commettre,  si  l'on  regardait  une 
carte  comme  la  représentation  parfaitement  exacte  d'une  portion 
de  la  sphère  céleste. 

On  voit,  ci-contre,  deux  cartes  célestes,  dont  Tune  (planche  1) 
représente  une  partie  de  l'hémisphère  boréal,  et  dont  l'autre 
(planche  11)  représente  le  dévelop- 
pement d'une  zone  qui  s'étend  tout 
le  long  de  l'équateur  céleste  et  à 
une  distance  de  50  degrés  de  part 
et  d'autre  de  ce  grand  cercle. 

Pour  construire  la  première  de0( 
ces  deux  cartes,  on  a  commencé 
par  tracer  la  circonférence  de  cer- 
cle EE,  fig.  150,  qui  en  forme 
le  contour,  et  qui  représente  le 
parallèle  du  30*  degré  de  décli- 
naison boréale,  et  on  l'a  divisée 
en  360  parties  égales  destinées  à 
représenter  les  degrés  d'ascension  droite.  Le  ceulte  V  fo  ç&Vta 


Fig.  150. 
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circonférence  de  cercle  a  été  pris  pour  figurer  le  pôle  boréal  ; 
et  les  rayons  qui  en  partent  dans  toutes  les  directions  représen- 
tent les  cercles  de  déclinaison.  Chacun  de  ces  rayons  est  divisé 
en  60  parties  égales,  correspondant  aux  60  degrés  de  déclinaisou 
compris  entre  le  pôle  et  le  parallèle  qui  sert  de  limite  à  la  carte. 
Pour  placer  sur  la  carte  une  quelconque  des  étoiles  situées  dans 
la  partie  de  l'hémisphère  boréal  qu'elle  représente,  on  a  porté 
sur  le  parallèle  EE,  à  partir  d'un  point  0,  pris  à  volonté,  un  arc 
OM  contenant  autant  de  degrés  qu'il  y  en  a  dans  l'ascension 
droite  de  l'étoile,  puis,  après  avoir  tracé  le  rayon  PM  qui  passe 
par  l'extrémité  de  cet  astre,  on  a  porté  sur  ce  rayon  une  longueur 
MA  égale  à  l'excès  de  la  déclinaison  de  l'étoile  sur  30  degrés, 
c'est-à-dire  une  longueur  contenant  autant  de  divisions  du 
rayon  PM  (divisé  en  60  parties  égales),  que  cette  déclinaison 
contenait  de  degrés  au  delà  de  30  :  c'est  au  point  A,  ainsi  obtenu, 
qu'on  a  placé  l'étoile  dont  il  s'agit.  On  comprend  facilement 
comment  les  diverses  parties  de  la  calotte  sphérique  que  la 
carte  représente  sont  déformées  par  cette  construction  :  si  le 
parallèle  EE,  qui  lui  sert  de  limite,  a  les  mômes  dimensions  que 
sur  un  globe,  la  portion  de  méridien  qui  s'étend  d'un  point  de  ce 
parallèle  au  point  diamétralement  opposé,  en  passant  par  le  pôle, 
est  nécessairement  plus  courte  sur  la  carte  que  sur  le  globe; 
puisque  cette  portion  de  méridien,  représentée  sur  la  carte  par 
un  diamètre  du  cercle  EE,  est  un  arc  de  grand  cercle  qui  a  été 
remplacé  par  sa  corde. 

Pourconstruire  la  seconde  carte,  on  a  imaginé  que  la  zonêmnpq, 
fig.  154,  fût  détachée  de  la  surface  de  la  sphère,  ouverte  suivant 

un  cercle  de  déclinaison,  et  déve- 
loppée de  manière  à  s'étaler  sur 
une  surface  plane.  Mais  ce  déve- 
loppement n'a  pu  se  faire  ainsi 
sans  qu'on  agrandisse  les  dimen- 
£  sions  de  la  zone  dans  le  sens  des 
parallèles  extrêmes  mn,  pq  ;  car 
ces  parallèles,  moins  grands  que 
l'équateur  sur  la  sphère,  sont  re- 
présentés sur  la  carte  par  des 
_.     .,.  lignes  droites  de  même  longueur 

Fig.  ibi.  il  •  j     a 

que   celle  qui    correspond   à    ce 

dernier  cercle.  L'équateur  est  représenté  sur  celte  carte  par 

la  ligne  droite  OE,  fitj.  152.  Cetle  ligne,  dont  on  a  pris  la  lon- 

arbitrairement,  a  été  divisée  en  360  parties  égales,  convs- 
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dant  aux  degrés  d'ascension  droite.  Les  diverses  lignes  droites 
qu'on  peut  imaginer  menées  perpendiculairement  à  la  première 


Fig.   152. 

correspondent  aux  cercles  de  déclinaison  ;  les  degrés  de  décli- 
naison occupent  sur  chacune  d'elles  des  longueurs  égales  à  celles 
des  divisions  de  la  ligne  OE.  Pour' placer  une  étoile  quelconque 
sur  cette  carte,  on  a  pris  sur  la  ligne  OE,  à  partir  du  poinl  0  qui 
représente  l'origine  des  ascensions  droites,  une  longueur  OM 
contenant  autant  de  divisions  de  l'équateur  OE,  que  l'ascension 
droite  de  l'étoile  contenait  de  degrés  ;  puis,  après  avoir  mené 
une  perpendiculaire  à  la  ligne  OE  par  le  point  M,  on  a  porté  sur 
celte  perpendiculaire  une  longueur  MA  formée  d'autant  de  ces 
mêmes  divisions  qu'il  y  avait  de  degrés  dans  la  déclinaison  de 
l'étoile.  Cette  longueur  MA  a  d'ailleurs  été  portée  au-dessus  ou 
au-dessous  de  l'équateur  OE,  suivant  que  rétoile  était  dans  l'hé- 
misphère boréal  ou  dans  l'hémisphère  austral  ;  et  l'on  a  placé 
l'étoile  au  point  A  ainsi  trouvé.  On  voit  (planche  II)  que  la 
carte  a  été  un  peu  prolongée  a  droite  du  cercle  de  déclinaison 
où  elle  devait  se  terminer,  afin  de  reproduire  quelques-unes  des 
étoiles  qui  se  trouvent  à  son  extrémité  de  gauche  ;  ce  prolonge- 
ment a  pour  objet  de  faire  voir  d'un  seul  coup  d'œil  les  constel- 
lations traversées  par  le  cercle  de  déclinaison  suivant  lequel  la 
«Mie  a  été  ouverte,  constellations  qui  sans  cela  auraient  été  sé- 
parées en  deux  portions  placées,  les  unes  à  l'extrémité  de  droile 
de  la  carte,  les  autres  à  son  extrémité  de  gauche. 

FIGURE   DE   LA   TERRP. 

§  94.  Nous  avons  déjà  vu  (§§  54  et  55)  par  quelles  considéra- 
tions on  est  conduit  à  admettre  que  la  terre  présente  à  peu  prés 
la  forme  d'une  sphère.  La  connaissance  du  mouvement  diurne  va 
nous  permettre  d'aller  plus  loin  :  l'observation  des  astco*,  <\v\\ 
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nous  servent  comme  de  points  de  repère,  jointe  à  la  mesure  de 
diverses  longueurs  sur  la  surface  de  la  terre,  nous  fournira  les 
moyens  de  nous  faire  une  idée  nette  de  la  forme  qu'affecte  réel- 
lement cette  surface  dans  son  ensemble. 

Nous  ne  devons  pas  perdre  de  vue,  dans  ce  qui  suil,  que  ce 
que  nous  appelons  la  surface  de  la  terre,  c'est  la  surface  des  mers 
prolongée  parlout  à  travers  les  continents,  conformément  à  la 
définition  que  nous  en  avons  donnée  dans  le  §  55.  C'est  en  effet 
cetle  surface  des  mers  prolongée  qui  doit  nous  donner  l'idée 
d'ensemble  la  plus  convenable  sur  la  forme  qu'affecte  la  surface 
de  la  terre.  L'élévation  des  continents  au-dessus  de  cette  surface 
des  mers  est  généralement  très-faible,  eu  égard  aux  dimensions 
de  la  terre  ;  elle  ne  donne  lieu  qu'à  des  aspérités  réellement  in- 
signifiantes, dont  on  ne  doit  pas  tenir  compte  lorsqu'on  s'occupe 
uniquement  de  rechercher  la  forme  générale  de  la  terre. 

D'après  le  résultat  fourni  par  les  observations  simples  dont  nous 
avons  parlé  précédemment  (§§  54  et  55),  il  était  naturel  d'admet- 
tre tout  d'abord  que  la  terre  était  sphérique.  C'est  ce  qu'on  fit  en 
effet  dès  la  plus  haute  antiquité  ;  et  cette  opinion  se  conserva  jus- 
qu'à l'époque  de  Huyghens  et  Newton  (xvne  siècle).  Ce  n'est  que 
d'après  les  indications  de  ces  deux  hommes  de  génie  qu'on  a  exa- 
miné la  question  déplus  près,  et  qu'on  a  reconnu  quela  terren'est 
pas  exactement  sphérique.  Avant  d'expliquer  les  moyens  qui  ont 
été  employés  pour  cela,  il  est  indispensable  de  faire  connaître  les 
cercles  que  l'on  avait  imaginés  sur  la  terre,  ainsi  que  ce  qu'on 
entendait  par  longitudes  et  latitudes  géographiques,  dans  l'hypo- 
thèse si  longtemps  adoptée  de  la  sphéricité  de  la  terre. 

§  95.  Cercle*  de  la  sphère  terrestre.  —  Par  analogie  avec 
ce  que  l'on  avait  fait  pour  la  sphère  céleste  (§  76),  on  imagina  sur 
la  surface  de  la  terre  une  série  de  cercles  destinés  à  faciliter  l'in- 
dication de  la  position  des  divers  lieux  qui  y  sont  situés. 

Une  parallèle  à  l'axe  de  rotation  de  la  sphère  céleste,  menée 
par  le  centre  de  la  sphère  terrestre,  perce  la  surface  de  cette 
dernière  sphère  en  deux  points  que  l'on  nomme  ses  pôles.  Ces 
deux  points,  tournés  respectivement  vers  les  deux  pôles  de  la 
sphère  céleste,  prennent  les  mêmes  dénominations  spéciales  que 
ces  derniers  :  le  pôle  boréal  de  la  terre  est  celui  qui  correspond 
au  pôle  boréal  du  ciel  ;  et  de  môme  le  pôle  austral  de  la  terre 
correspond  au  pôle  austral  du  ciel. 

Un  plan  mené  par  le  centre  de  la  terre,  perpendiculairement  à 
la  ligne  des  pôles,  coupe  su  surface  suivant  un  grand  cercle 
qu'on  nomme  l'Sqnatenr  terrestre. 
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Tout  plan  perpendiculaire  à  la  ligne  des  pôles,  qui  coupe  la 
terre  sans  passer  par  son  centre,  détermine  sur  sa  surface  un 
petit  cercle  auquel  on  donne  le  nom  de  parallèle  terrestre. 

Tout  plan  mené  par  la  ligne  des  pôles  coupe  la  surface  de  la 
terre  suivant  un  grand  cercle  ;  les  divers  cercles  obtenus  de  cette 
manière,  analogues  aux  cercles  de  déclinaison  de  la  sphère  cé- 
leste, sont  ce  qu'on  nomme  les  méridiens.  Il  est  aisé  de  com- 
prendre pourquoi  ce  nom  de  méridien,  attribué  déjà  précédem- 
ment au  plan  mené  par  la  verticale  d'un  lieu  et  par  Taxe  du 
monde,  se  trouve  également  donné  à  chacun  des  grands  cercles 
de  la  terre  qui  passent  par  les  deux  pôles.  D'après  les  lois  de 
l'équilibre  des  liquides,  la  verticale  d'un  lieu  (§  42)  est  néces- 
sairement perpendiculaire  à  la  surface  des  mers,  au  point  où  elle 
perce  cette  surface  :si  donc  on  admet  que  la  surface  des  mers  est 
sphérique,la  verticale  doit  être  dirigée  suivant  un  des  rayons  de 
lasphèie:  il  en  résulte  que  le  plan  mené  par  la  verticale  et  l'axe 
du  monde  coupe  précisément  la  sphère  terrestre  suivant  un 
jrand  cercle  passant  par  ses  deux  pôles.  Ainsi,  dans  l'hypothèse 
de  la  sphéricité  de  la  terre,  le  plan  d'un  des  cercles  que  Ton 
nomme  méridiens  coïncide  avec  le  plan  méridien  d'un  quelcon- 
jere  des  lieux  de  la  terre  situés  sur  ce  cercle. 

§  96.  I^ongitade»  et  latitude*  géographique*.  —  Nous 
ivons  vu  comment  on  définit  la  position  d'un  astre  sur  la  sphère 
;éles!e,  à  laide  de  son  ascension  droite  et  de  sa  déclinaison  (§80); 
:'est  par  un  moyen  entièrement  analogue  qu'on  définit  la  posi- 
tion d'un  lieu  sur  la  terre,  eu  se  servant  des  cercles  dont  nous 
venons  de  parler.  Soit  A,  /?.</.  K>3,  le  lieu  dont  il  s'agit.  Si  Ton 
mène  le  méridien  PAQ,  la  dislance 
la  point  M  où  il  coupe  l'équateur 
SE,  à  un  point  fixe  0  pris  sur  cet 
quateur,  se  nomme  la  longitude 
éograpkique,  ou  simplement  la  lon- 
itude  du  point  A  ;  la  distance  AM 
u  point  A  à  l'équateur,  comptée 
ur  le  méridien  PAQ,  se  nomme  sa 
Uitude  géographique,  ou  simple  - 
dent  sa  latitude.  Ces  distances  s'é- 
aluent  en  degrés,  minutes  [et  so- 
ondes  comme  les  ascensions  droi- 
es  et  les  déclinaisons. 
La  latitude  d'un  lieu,  comme  la  déclinaison  d'un  astre,  se 
)mpte  de  0°à  9)°  :  elle  est  bjréale  ou  au  st  rata,  svùnwcvV  t\\\fcV*. 
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lieu  se  trouve  dans  l'hémisphère  boréal  ou  dans  l'hémisphère 
austral  de  la  terre. 

Quant  à  la  longitude,  elle  ne  se  compte  pas  tout  à  fait  de  la 
même  manière  que  l'ascension  droite  d'un  astre,  au  lieu  de  la 
compter  toujours  dans  un  même  sens,  et  de  0*  à  360°,  on  la 
compte  d'un  côté  ou  de  l'autre  de  l'origine  0  des  longitudes,  de 
telle  manière  qu'elle  ne  dépasse  pas  180°.  Il  est  indispensable  dès 
lors  d'indiquer  le  sens  daus  lequel  se  compte  la  longitude  de  cha- 
que lieu  :  c'esUce  qu'on  fait  en  faisant  suivre  la  valeur  numérique 
de  celte  longitude  de  la  lettre  E,  ou  de  la  lettre  0,  suivant  qu'elle 
est  prise  à  l'est  ou  à  l'ouest  de  l'origine  des  longitudes. 

L'origine  fixe  à  partir  de  laquelle  on  compte  les  longitudes 
géographiques,  peut  être  choisie  arbitrairement  sur  l'équateur 
terrestre,  de  même  que  l'origine  des  ascensions  droites  pouvait 
l'être  sur  l'équateur  céleste.  Ainsi  que  nous  l'avons  déjà  dit,  tous 
les  astronomes  s'accordent  à  prendre  uu  même  point  du  ciel 
pour  origine  des  ascensions  droites  ;  mais  il  n'en  est  pas  de  même 
pour  les  longitudes  géographiques.  Le  ciel  est  un  terrain  neutre 
où  le  choix  de  tel  ou  tel  point  comme  origine  des  ascensions 
droites  importait  fort  peu  à  l'amour-propre  des  nations  ;  sur  la 
terre,  au  contraire,  chaque  peuple  veut  faire  partir  les  longitudes 
du  point  où  l'équateur  terrestre  est  coupé  par  le  méridien  d'un 
des  lieux  principaux  de  son  pays.  C'est  en  vain  que  pendant  long- 
-temps  on  a  cherché  à  Taire  adopter  par  tous  les  peuples  le  méri- 
dien de  l'île  de  Fer  (la  plus  occidentale  des  îles  Canaries)  comme 
point  de  départ  pour  les  longitudes:  l'amour-propre  national  Ta 
emporte.  En  France,  les  longitudes  se  comptent  à  partir  du  mé- 
ridien de  l'Observatoire  de  Paris;  en  Angleterre,  on  les  compte 
tantôt  du  méridien  de  l'Observatoire  de  Greenwich,  tantôt  de 
celui  de  l'église  Saint-Paul  de  Loudres. 

Le  mot  géographique  y  que  l'on  ajoute  souvent  aux  mots  longitude 
et  Intitule,  a  pour  objet  de  distinguer  les  longitudes  et  latitudes, 
telles  que  nous  venons  de  les  définir,  des  longitudes  et  latitudes 
célestes  dont  nous  parlerons  plus  tard.  On  n'emploie  les  mots  lon- 
gitude et  latitude  seuls  que  lorsqu'il  ne  peut  pas  y  avoir  d'incerti- 
tude sur  l'espèce  de  longitude  ou  delatitude  dont  on  veut  parler. 

Il  n'est  peut-être  pas  inutile  d'indiquer  l'origine  des  mots  lon- 
gitude et  latitude.  Les  Romains,  d'où  nous  viennent  ces  dénomi- 
nations, ne  connaissaient  qu'une  petite  partie  des  continents  qui 
existent  sur  la  terre  ;  cette  partie  était  beaucoup  plus  étendue 
dans  le  sens  de  l'équateur  et  des  parallèles  terrestres,  que  dans 
Je  sens  des  méridiens:  de  là  le  mol  de  \on£\lude  (longitudo,  Ion- 
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gueur)  pour  une  distance  qui  se  comptait  dans  le  sens  de  la  plus 
grande  dimension  du  monde  connu,  et  le  mot  de  latitude  (Inti- 
mé), largeur)  pour  une  distance  qui  se  comptait  dans  le  sens  de 
a  plus  petite  dimension. 

g  97.  Hctin  dva  latltatfes  g-£osfi-»phtriB**.  —  La  déter- 
mination de  la  latitude  d'un  lieu  ne  présente  pas  de  difficultés. 
Soient  A,  fig.  154,  le  lieu  que  l'on  considère,  PKQE'  son  méri- 
dien, EE'  l'intersection  de  l'équateur  arec  ce  méridien,  et  PO,  la 
ligne  des  pôles  de  la  terre.  C'est  l'arc  AK,  ou,  ce  qui  revient  au 
même,  l'angle  AOE,  qui  représente  la  latitude  cherchée.  L'angle 
POE  étant  droit,  celte  latitude  est  le  complément  de  l'angle 
AOP;  mais  l'angle  AOP  n'est  autre  chose  que  la  distance  zéni- 
thale ZAP1  du  pôle  de  la  sphère  céleste,  pour  un  observateur  placé 
in  point  A,  puisque  PQ.  est  un  parallèle  à  l'axe  du  monde  tel  qu'on 
l'obtient  par  des  observations  astronomiques  faites  en  un  lieu 
quelconque  do  la  terre  :  donc  lalatilude  géographique  du  point  A 
est  le  complément  de  la  distance  zénithale  du  pôle  en  ce  point. 
U  hauteur  P'All  du  pOle  au-dessus  de  l'horizon  étant  aussi  le 
complément  de  la  dislance  zénithale  ZAP',  ou  peut  dire  encore 
qne  la  latitude  géographique  d'un  lieu  est  égale  à  la  hauteur 
du  pôle  au-dessus  de  l'horizon  de  ce  lieu. 

On  voit  donc  que  la  détermination  de  lalatilude  d'un  lieu  su 
ramène  à  la  mesure  de  la  dis- 
lance zénithale  do  pôle  en  ce 
lien.  Cette  mesure  s'effectue  en 
opérant  comme  nous  l'avons  ex- 
pliqué précédemment  (g  69), 
pour  arriver  à  la  connaissance 
de  J'ue  du  monde.  On  détermine 
les  dislances  zénithales  d'une 
même  étoile,  à  son  passage  supé- 
rieur et  à  son  passage  inférieur 
fans  le  méridien  du  lieu;  puis, 
après  avoir  corrigé  ces  deux  an- 
glesde  l'effet  de  la  réfraction,  on 
en  prend  la  moyenne,  ce  qui 
donne  précisément  la  distance 
zénithale  du  pôle.  Il  n'y  a  plus 
dès  lors  qu'à  retrancher  cette 
dislance  zénithale  de  90",  pour 
trouver  la  latitude  du  lieu. 

§  98.  Mmre  do  lont-llade 
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tu  de  d'un  lieu,  d'après  la  définition  qui  eu  a  été  donnée,  est  évi- 
demment l'angle  compris  entre  le  méridien  de  ce  lieu  et  le  mé- 
ridien qui  sert  d'origine  aux  longitudes.  Pour  la  déterminer,  on 
se  fonde  sur  l'uniformité  du  mouvement  de  rotation  diurne  de  la 
sphère  céleste,  ainsi  qu'on  lu  déjà  fait  pour  mesurer  les  ascensions 
droites  (§  83).  Dans  ce  mouvement  apparent  de  la  sphère  céleste, 
les  divers  cercles  de  déclinaison,  qu'on  imagine  sur  sa  surface, 
viennent  successivement  se  placer  dans  le  plan  de  chacun  des 
méridiens  terrestres.  Pour  trouver  l'angle  compris  entre  deux  de 
ces  méridiens,  il  suffit  donc  de  déterminer  le  temps  que  met  un 
môme  cercle  de  déclinaison  à  aller  de  l'un  à  l'autre,  c'est-à-dire 
d'observer  l'intervalle  de  temps  compris  entre  les  passages  d'une 
môme  étoile  dans  ces  deux  méridiens.  Ce  temps  étant  connu  en 
heures,  minutes  et  secondes  sidérales,  on  en  conclura  sans  peine 
l'angle  formé  par  les  plans  des  deux  méridiens,  en  se  fondant 
sur  ce  que  la  sphère  céleste  emploie  24  heures  sidérales  à  faire 
un  tour  entier,  c'est-à-dire  à  tourner  d'un  angle  de  360°  :  cha- 
que heure  correspondra  à  un  angle  de  15  degrés;  chaque  mi- 
nute de  temps,  à  un  angle  de  15  minutes;  et  chaque  seconde 
de  temps,  à  un  angle  de  15  secondes  (§  83). 

Le  principe  de  la  mesure  des  longitudes  géographiques  est, 
comme  on  voit,  tout  aussi  simple  que  celui  de  la  mesure  des 
latitudes;  mais  l'application  en  est  incomparablement  moins  fa- 
cile. La  détermination  des  longitudes  est  une  des  opérations  qui 
présentent  le  plus  de  difficullés.  G  est  ce  que  nous  ferons  com- 
prendre saus  peine,  par  les  détails  dans  lesquels  nous  allons  en- 
trer. 

Au  premier  abord,  il  semble  tout  aussi  simple  de  déterminer  la 
longitude  d'un  lieu  que  de  mesurer  l'ascension  droite  d'un  astre: 
l'ascension  droite  se  trouve,  en  observant  le  temps  qui  s'écoule 
entre  les  passages  de  l'astre  et  de  l'origine  des  ascensions  droites, 
dans  le  méridien  du  lieu  où  l'on  est  placé  ;  la  longitude  d'un  lieu 
s'obtient  en  observant  le  temps  qui  s'écoule  entre  les  passages 
d'une  même  étoile  dans  le  méridien  du  lieu  et  dans  le  méridien 
qui  sert  d'origine  aux  longitudes.  La  différence  essentielle  entre 
ces  deux  opérations,  c'est  que,  pour  mesurer  une  ascension  droite, 
l 'observateur  ne  se  déplace  pas  et  se  sert  d'une  même  horloge 
sidérale  pour  déterminer  le  temps  dont  il  a  besoin  ;  tandis  que, 
pour  mesurer  une  longitude,  il  faut  observer  les  passages  d'une 
même  étoile  dans  deux  lieux  différents,  et  comparer  les  temps 
que  marquerait  une  même  horloge  sidérale,  lors  de  ces  deux 
passages.  II  n'est  pas  possible  de  se  servir  d'une  môme  horloge 
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pour  cette  dernière  opération  ;  deux  observateurs  placés  cha- 
cun dans  un  des  deux  lieux  pour  observer  le  passage  de  l'é- 
toile se  servent  nécessairement  de  deux  horloges  différentes.  Les 
indications  fournies  par  ces  deux  horloges  ne  peuvent  évidem- 
ment servir  à  la  détermination  de  l'angle  compris  entre  les  méri- 
diens des  deux  lieux,  que  si  elles  sont  complètement  d'accord,  ou 
au  moins  si  l'on  sait  de  combien  Tune  d'elles  avance  ou  retarde 
sur  l'autre;  sans  quoi  il  ne  serait  pas  possible  de  déduire  des 
deux  observations  le  temps  qui  s'est  écoulé  de  l'une  à  l'autre. 
Or,  c'est  la  comparaison  de  ces  deux  horloges,  pour  déterminer 
l'avance  ou  le  retard  de  l'une  sur  l'autre,  qui  présente  les  plus 
grandes  difficultés,  en  raison  de  la  grande  distance  qui  sépare 
souvent  les  deux  lieux  où  elles  sont  installées.  Nous  allons  voir 
quels  sont  les  divers  moyens  que  l'on  emploie  pour  effectuer 
cette  comparaison. 

Concevons  que  les  lieux  A,  B,  fig.  155,  où  sont  placées  les  deux 
horloges  dont  on  veut  comparer  les  indicationssimullanées,  soient 
assez  rapprochés  l'un  de  l'autre  pour  que  de  chacun  d'eux  on 
puisse  apercevoir  une  fusée  lancée  en  un  point  intermédiaire  C. 
A  l'instant  précis  où  cette  fusée  éclatera  en  l'air,  on  notera,  en  A 
et  en  B,  les  heures  marquées  par  les  deux  horloges,  et  la  compa- 
raison des  deux  résultats  fera  connaître  la  quantité  dont  l'une  des 
deux  horloges  avance  sur  l'autre.  Si 
les  deux  lieux  dont  il  s'agit,  sanséire 
trop  loin  l'un  de  l'autre,  ne  sont  ce- 
pendant pas  assez  rapprochés  pour  que  Fi  1;5 
ce  moyen  réussisse,  on  peut  se  servir  de 
plusieurs  fusées  lancées  de  divers  en- 
droits et  d'horloges  ou  de  chronomètres 
installés  dans  un  nombre  convenable 
de  positions  intermédiaires.  Une  fusée  FiK-  136- 
lancée  entre  les* points  A,  C,  fig.  15G, 

permettra  de  comparer  les  marches  des  horloges  placées  en  ces 
deux  lieux  ;  une  seconde  fusée,  lancée  entre  les  points  C,  D, 
fera  également  connaître  l'avance  ou  le  retard  de  l'horloge  placée 
e:i  D  sur  celle  qui  se  trouve  en  C,  et  ainsi  de  suite  ;  enfin,  de  ces 
divers  résultats  partiels,  combinés  entre  eux,  on  déduira  sans 
peine  le  résultat  définitif  que  l'on  a  en  vue,  c'est-à-dire  l'avance 
ou  le  retard  de  l'horloge  placée  en  B  sur  l'horloge  placée  en  A. 

L'invention  toute  récente  et  si  merveilleuse  du  télégraphe  élec- 
trique fournit  un  excellent  moyen  pour  comparer  les  indications 
simultanées  de  deux  horloges  placées  en  des  lieux  qui  sont  reliés 
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l'un  à  l'autre  par  un  télégraphe  de  ce  genre.  Un  signal,  effectué 
à  une  des  extrémités  de  la  ligne  télégraphique,  se  transmet  avec 
une  toile  rapidité  à  l'autre  extrémité  de  cette  ligne,  qu'on  peut 
regarder  cette  transmission  comme  instantanée,  sans  commettre 
aucune  erreur  appréciable  pour  la  question  qui  nous  occupe.  Ce 
signal,  observé  en  môme  terqps  par  deux  personnes  placées  aux 
extrémités  de  la  ligne  télégraphique,  produit  donc  exactement 
le  môme  effet  que  l'un  des  signaux  de  feu  dont  nous  venons  de 
parler. 

Lorsque  les  deux  lieux  dont  il  s'agit  sont  trop  loin  l'un  de  l'au- 
tre pour  qu'on  puisse  se  servir  de  signaux  de  feu,  et  que  ees 
deux  lieux  ne  sont  pas  reliés  par  un  télégraphe  électrique,  on  a 
recours  aux  phénomènes  célestes.  Nous  ne  pouvons,  en  ce  mo- 
ment, entrer  dans  aucun  détail  sur  ce  sujet  ;  nous  y  reviendrons 
plus  tard,  lorsque  l'occasion  s'en  présentera.  Nous  nous  conten- 
terons seulement  de  dire  qu'un  phénomène  instantané,  qui  se 
produit  dans  le  ciel,  peut  servir  tout  aussi  bien  qu'un  signal  de 
feu,  ou  un  signal  électrique,  pour  comparer  les  marches  des  hor- 
loges placées  en  des  lieux  différents  de  la  terre,  et  qu'un  pareil 
phénomène  présente  le  grand  avantage  de  pouvoir  être  observé 
en  môme  temps  de  lieux  extrêmement  éloignés  les  uns  des 
autres.  Nous  verrons  plus  tard  quels  sont  les  phénomènes  célestes 
que  l'on  choisit  pour  cela. 

Enfin  un  dernier  moyen,  qui  peut  servir  dans  toutes  les  circon- 
stances, consiste  à  transporter  un  chronomètre  de  l'un  des  deux 
lieux  dans  l'autre,  après  l'avoir  réglé  sur  l'horloge  du  premier  de 
ces  deux  lieux  ;  en  comparant  ce  chronomètre  avec  la  seconde 
horloge,  on  verra  de  combien  elle  avance  ou  retarde  sur  la  pre- 
mière. Le  chronomètre  peut  môme  tenir  lieu  de  la  seconde  hor- 
loge et  être  employé  à  la  détermination  de  l'heure  à  laquelle  une 
étoile  traverse  le  méridien  du  second  lieu.  L'exactitude  de  cette 
méthode  repose  essentiellement  sur  la  bonté  du  chronomètre  dont 
on  se  sert.  Le  transport  de  ce  chronomètre  d'un  lieu  à  un  autre 
exigeant  souvent  un  temps  assez  long,  il  est  indispensable  que, 
pendant  tout  ce  temps,  sa  marche  n'éprouve  pas  la  plus  légère 
variation,  sans  quoi  il  en  résulterait  une  erreur  notable  pour  la 
longitude  cherchée.  Cependant  ce  moyen  de  déterminer  les  lon- 
gitudes est  si  commode,  qu'il  est  presque  toujours  employé  par 
les  marins,  et  c'est  dans  ce  but  que  l'on  construit  les  montres 
marines,  dont  nous  avons  déjà  parlé  précédemment  (§§  M  et  18). 
Une  bonne  montre  de  cette  espèce,  mise  d'accord  au  moment  du 
départ  avec  l'horloge  de  l'Observa\o\re  de  Paris,  permet  pendant 
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longtemps  aux  navigateurs  de  connaître,  avec  une  exactitude 
suffisante,  l'heure  que  marque  celte  horloge  à  un  instant  quel- 
conque ;  en  notant  l'heure  marquée  par  la  montre,  au  moment 
où  une  étoile  particulière  traverse  le  méridien  du  lieu  où  l'on 
se  trouve,  et  comparant  cette  heure  avec  celle  à  laquelle  on  sait 
que  la  même  étoile  traverse  le  méridien  de  Paris,  on  eu  conclut 
tout  de  suite  la  longitude  du  lieu  rapportée  à  ce  dernier  méri- 
dien comme  origiue. 

Dans  certaines  circonstances  toutes  spéciales,  où  l'on  a  besoin 
de  connaître  la  longitude  d'un  lieu  avec  une  grande  exactitude, 
on  se  sert  de  plusieurs  chronomètres  que  l'on  transporte  simul- 
tanément, afin  de  pouvoir  comparer  constamment  leur  marche. 
Si  tous  ces  chronomètres  restent  d'accord  pendant  toute  la  durée 
du  voyage,  il  est  extrêmement  probable  que  leur  marche  a  été 
aussi  régulière  que  celle  d'une  excellente  horloge  fixe,  et  l'on 
peut  entièrement  se  fier  aux  indications  qu'ils  fournissent.  En 
faisant  faire  d'ailleurs  plusieurs  fois  le  même  trajet  à  ces  chrono- 
mètres, on  obtient  autant  d'évaluations  distinctes  de  la  longitude 
cherchée  ;  et  la  moyenne  de  ces  divers  résultats,  qui  ne  diffèrent 
jamais  beaucoup  les  uns  des  autres,  peut  être  prise  comme  la  vé- 
ritable valeur  de  cette  longitude.  La  première  opération  de  ce 
genre  fut  faite  en  1824  ;  par  ordre  de  l'amirauté  anglaise,  35  chro- 
nomètres traversèrent  six  fois  la  mer  du  Nord,  pour  déterminer 
les  longitudes  d'Altona ,  de  l'Ile  de  Heligoland  et  de  Bremen, 
rapportées  au  méridien  de  l'observatoire  de  Greenwich.  En  1843, 
l'empereur  de  Russie  fit  de  même  déterminer  la  longitude  de 
ton  nouvel  observatoire  de  Pulkowa  (près  Saint-Pétersbourg), 
par  rapport  à  celui  de  Greenwich,  au  moyen  de  68  chronomètres 
que  l'on  transporta  d'un  lieu  à  l'autre  et  qui  restèrent  toujours 
parfaitement  d'accord. 

Pour  trouver  la  longitude  d'un  lieu,  on  a  besoin  d'observer  le 
passage  d'une  étoile  dans  le  méridien  de  ce  lieu.  11  ne  faut  pas 
croire  que,  pour  cela,  il  soit  nécessaire  d'y  installer  une  lunette 
méridienne.  A  l'aide  du  théodolite,  si  l'on  est  sur  terre,  ou  du 
sextant,  si  l'on  est  en  nier,  on  peut  effectuer  toutes  les  opérations 
nécessaires  à  la.  délermination  des  longitudes,  ainsi  que  des  lati- 
tudes. Plus  tard,  lorsque  nous  serons  en  mesure  de  compléter  les 
premières  indications  que  nous  venons  de  donner  sur  la  mesure 
des  longitudes,  nous  ferons  voir  comment  on  se  sert  de  ces  in- 
struments portatifs,  de  manière  à  suppléer  à  l'emploi  des  grands 
instruments  fixes  des  observatoires. 

§  99.  Divers  aspect»  du  mouvement  diurne  aux  diffé- 
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rente  lieux  de  la  terre.  —  Le  mouvement  dont  tous  les  astres 
semblent  animés,  par  suite  de  la  rotation  de  la  terre  autour  de 
son  axe,  ne  présente  pas  partout  les  mômes  apparences  ;  ce  mou- 
vement change  d'aspect  avec  la  latitude  du  lieu  d'où  on  l'observe. 
Si  l'on  était  placé  à  l'un  des  pôles/)  de  la  terre,  fig.  457,  on 

verrait  Taxe  du  monde  dirigé  sui- 
vant la  verticale  pZ  ;  l'ëquateur  cé- 
leste serait  dans  le  plan  de  l'hori- 
zon HH';  toutes  les  étoiles  situées 
dans  l'un  des  deux  hémisphères 
resteraient  constamment  visibles, 
et  celles  de  l'autre  hémisphère  con- 
stamment invisibles.  Chaque  étoile 
située  au-dessus  du  pion  de  l'ho- 
rizon tournerait  autour  de  la  ver- 
ticale, en  décrivant  un  cercle  pa- 
rallèle à  ce  plan,  et  restant  par 
conséquent  toujours  à  la  môme 
hauteur  ;  aucune  étoile  ne  se  lève- 
rait ni  ne  se  coucherait. 
Étant  placé  en  un  lieu  quelconque  A,  fig.  158,  situé  entre  l'é- 
quateur  et  l'un  des  pôles  de  la  terre,  on  verra  les  choses  se  passer 

lout  autrement.  L'axe  du  monde 
*  aura  une  direction  PAQ  parallèle  à 

l'a\e  de  rotation/H/  de  la  terre.  L'in- 
clinaison de  cette  ligne  PAQ  sur  l'ho- 
rizon HH'  variera  avec  la  latitude 
géographique  du  point  A,  puisque 
l'angle  PAH'  est  égal  à  cette  latitude 
(§  97).  Toutes  les  étoiles  situées  dans 
l'hémisphère  EPE',  et  donttla  décli- 
naison est  plus  grande  que  l'angle 
E'AH',  resteront  consomment  au- 
dessus  de  l'horizon  ;  toutes  celles 
qui  sont  dans  l'hémisphère  opposé, 
et  dont  la  déclinaison  est  égale- 
ment plus  grande  que  E'AH',  ou,  ce 
qui  est  la  môme  chose,  plus  grande  que  EAH,  ne  s'élèveront  ja- 
mais au-dessus  de  l'horizon.  Toutes  les  étoiles  intermédiaires, 
c'est-à-dire  dont  la  déclinaison  est  plus  petite  que  l'angle  EAH  ou 
E'AH%  quel  que  soit  celui  des  deux  hémisphères  où  elles  se  trou- 
vent placées,  s'élèveront  au-dessus  de  l'horizon,  et  s'abaisseront 
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au-dessous  de  ce  plan,  dans  l'espace  de  chaque  jour  sidéral.  Mais 
l'intervalle  de  temps  compris  entre  le  le\er  et  le  coucher  de  cha- 
cune d'elles  sera  loin  d'être  le  môme  pour  toutes,  le  cercle 
ee'  décrit  par  chaque  étoile  est  coupé  par  l'horizon  H  H'  en  deux 
portions  em9  e,m9  qui  sont  généralement  inégales,  et  d'autant 
plus  inégales  que  l'étoile  est  plus  éloignée  de  l'équateur  EE'  :  la 
portion  em,  située  au-dessus  de  l'horizon,  est  plus  grande  que 
l'autre  portion  e'm,  pour  les  étoiles  situées  dans  l'hémisphère 
EPE',  et  plus  petite,  au  contraire,  que  cette  autre  portion  e'm, 
pour  les  étoiles  de  l'hémisphère  EQE'.  C'est  ainsi  qu'à  l'Observa- 
toire de  Paris,  dont  la  latitude  est  de  48°  50'  1 1  ",  on  voit  les  étoiles 
de  l'hémisphère  boréal,  dont  la  déclinaison  surpasse  41°  9' 49", 
rester  constamment  au-dessus  de  l'horizon;  les  étoiles  de  l'hémi- 
sphère austral,  dont  la  déclinaison  surpasse  la  même  limite  de 
41°  9'  49",  restent  toujours  au-dessous  de  ce  plan,  et  par  consé- 
quent ne  sont  jamais  visibles  ;  enfin,  les  étoiles  dont  la  déclinai- 
son est  inférieure  à  41°  9'  49*,  se  lèvent  et  se  couchent  chaque 
jour,  en  restant  plus  ou  moins  longtemps  au-dessus  de  l'horizon, 
suivant  qu'elles  sont  plus  ou  moins  rapprochées  du  pôle  boréal 
de  la  sphère  céleste. 

En  allant  du  pôle  de  la  terre  vers  son  équateur,  on  verra  l'axe 
du  monde  s'abaisser  de  plus  en  plus  vers  l'horizon,-  le  nombre 
des  étoiles  qui  restent  constamment  au-dessous  de  ce  plan  ira 
toujours  en  diminuant,  tandis  que  le  nombre  de  celles  qui  se  lè- 
vent et  se  couchent  ira  en  aug- 
mentant. Enfin,  lorsqu'on  sera  en  * 
un  point  de  l'équateur  de  la  terre, 
fig.  159,  Taxe  du  monde  sera  dirigé 
dans  le  plan  de  l'horizon  ;  toutes  les 
étoiles,  sansaucune  exception,  se  lè- 
veront et  se  coucheront,  et  chacune 
d'elles  restera  autant  au-dessus  de 
l'horizon  qu'au  dessous.  11  est  clair, 
en  effet,  que  le  cercle  ee  décrit  par 
une  étoile,  en  vertu  du  mouvement 
diurne,  sera  coupé  en  deux  parlies 
égales  ero,  e'm,  par  l'horizon  HH', 
quelle  que  soit  la  position  que  cette 
étoile  occupe  dans  le  ciel. 

Ces  diverses  circonstances,  que  présente  le  mouvement  diurne 
dans  les  divers  lieux  de  la  terre,  peuvent  être  étudiées,  avec  la 
plus  grande  facilité,  au  moyen  d'un  globe  céleste  monté  comme 
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l'indique  la  figure  130  (paçe  142).  Il  suffit,  pour  cela,  de  donner 
successivement  à  Taxe  PQ  du  globe  différentes  inclinaisons  sur 
le  plan  de  l'horizon  HH'  ;  en  faisant  tourner  le  globe  autour  de 
Taxe  PQ,  dans  chacune  des  positions  qu'on  aura  données  à  cet 
axe,  on  aura  l'image  du  mouvement  diurne,  tel  qu'il  a  lieu  aux 
divers  points  de  la  terre,  dont  la  latitude  est  égale  à  l'angle  que 
fait  la  ligne  PQ  avec  le  plan  HH'. 

§  100.  Ce  qu'on  entend  par  longitude»  et  latitudes  géo- 
graphiques, dans  le  cas  où  l'on  regarde  la  terre  comme 
n'étant  pas  sphérique.  —  La  définition  qui  a  été  donnée  des 
longitudes  et  latitudes  géographiques  (§  96)  suppose  essentielle- 
ment que  lu  surface  de  la  terre  est  sphérique.  Il  est  donc  natu- 
rel de  se  demander  ce  qu'on  doit  entendre  par  les  mots  longi- 
tude et  latitude,  dès  le  moment  qu'on  ne  regarde  plus  la  terre 
comme  ayant  exactement  la  figure  d'une  sphère. 

Nous  avons  dit  que  la  latitude  d'un  lieu,  c'est  la  distance  de  ce 
lieu  à  l'équateur  terrestre,  comptée  sur  un  méridien  et  évaluée 
en  degrés,  minutes  et  secondes.  Mais  nous  avons  vu  ensuite 
(§  97)  que  la  latitude,  ainsi  définie,  est  le  complément  de  la 
distance  angulaire  du  zénith  au  pôle  de  la  sphère  céleste  ;  ou 
bien  encore  que  la  latitude  est  égale  à  la  hauteur  angulaire  de 
ce  pôle  au-dessus  de  l'horizon.  Ces  derniers  énoncés  sont  entière- 
ment indépendants  de  la  figure  de  la  terre  ;  nous  les  regarderons 
désormais  comme  servant  de  définition  à  la  latitude  géographi- 
que d'un  lieu.  En  sorte  que  nous  pourrons  ne  plus  considérer  la 
terre  comme  sphérique,  sans  que  le  mot  latitude  cesse  de  nous 
représenter  quelque  chose  de  parfaitement  déterminé  pour  cha- 
que lieu  de  la  terre  ;  et  la  mesure  de  la  latitude  s'effectuera  tou- 
jours comme  nous  l'avons  indiqué  précédemment. 

De  même  nous  avons  dit  que  la  longitude  d'un  lieu,  c'est  la 
portion  de  l'équateur  terrestre  comprise  entre  le  méridien  de  ce 
lieu  et  un  point  fixe  de  l'équateur,  point  que  l'on  prend  habituel- 
lement sur  le  méridien  d'un  lieu  remarquable,  qui  sert  ainsi  d'o- 
rigine aux  longitudes.  Mais  nous  avons  reconnu  que  celte  longi- 
tude n'est  autre  chose  que  l'angle  compris  entre  le  plan  méridien 
du  lieu  que  Ton  considère  et  le  plan  méridien  du  lieu  particulier 
pris  pour  origine  des  longitudes.  Ce  dernier  énoncé,  indépen- 
dant de  la  figure  de  la  terre,  nous  servira  désormais  de  définition 
pour  les  longitudes  géographiques  ;  et,  quelle  que  soit  la  forme 
qu'affecte  la  terre,  la  mesure  des  longitudes  s'effectuera  exacte- 
ment de  la  môme  manière  que  si  la  terre  était  sphérique. 
.§  101.  Equateur,  parallèles,  méridiennes,  dans  l'hypo- 
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tkëie  où  1»  terre  n'est  pan  iphérique.  —  Dans  l'hypothèse 
de  la  sphéricité  de  la  terre,  nous  avons  imaginé  sur  sa  surface 
une  série  de  cercles  auxquels  nous  avons  donné  les  noms  d'équa- 
teur,  de  parallèles  et  de  méridiens.  Quand  on  ne  regarde  plus  la 
terre  comme  sphérique,  on  conserve  les  mômes  dénominations, 
ou  au  moins  des  dénominations  analogues  :  nous  allons  voir  à 
quoi  elles  correspondent. 

On  nomme  équateur  terrestre,  la  ligne  tracée  sur  la  surface  de 
la  terre,  qui  passe  par  tous  les  points  dont  la  latitude  est  nulle. 

On  nomme  de  même  paralèlle  terrestre,  une  ligne  qui  passe  par 
tous  les  points  qui  ont  une  même  latitude. 

Les  pôles  de  la  terre  sont  les  deux  points  dont  la  latitude  est  de 
90  degrés. 

Enfin,  on  nomme  méridienne,  une  ligne  qui  contient  tous  les 
points  qui  ont  une  même  longitude.  Dans  le  cas  où  la  terre  était 
regardée  comme  sphérique,  il  n'y  avait  pas  d'inconvénient,  ainsi 
que  nous  l'avons  vu  (§  95),  à  employer  le  mot  méridien  pour  dési- 
gner, soit  le  plan  mené  par  la  verticale  d'un  lieu  et  l'axe  du 
monde,  soit  le  grand  cercle  terrestre  passant  par  ce  lieu  et  les 
deux  pôles  de  la  terre  ;  mais  il  n'en  eût  pas  été  de  même,  si  l'on 
avait  conservé  le  même  mot  pour  l'appliquer  à  la  ligne  menée 
par  tous  les  points  qui  ont  une  même  longitude.  C'est  pour  cela 
que  le  mot  méridienne  a  été  adopté  pour  désigner  cette  ligue.  Les 
plans  méridiens  des  divers  lieux  situés  sur  une  même  méri- 
dienne ne  forment  pas  nécessairement  un  seul  et  même  plan  ;  ils 
sont  seulement  parallèles  entre  eux,  puisqu'ils  sont  tous  paral- 
lèles à  l'axe  de  rotation  de  la  terre,  et  qu'ils  font  un  même  angle 
avec  le  méridien  du  lieu  qui  sert  d'origine  aux  longitudes. 

On  peut  se  faire  une  idée  assez  nette  de  la  forme  qu'affecte  une 
ligne  méridienne  sur  la  suface  de  la  terre,  j)ar  les  considéra- 
lions  suivantes.  Imaginons  que  l'on  

circonscrive  à  la  surface  de  la  terre 
un  cylindre  dont  les  génératrices 
soient  perpendiculaires  au  plan  mé- 
ridien d'un  lieu  particulier  A,  fig. 
160.  Ce  cylindre  touchera  la  terre 
tout  le  long  d'une  ligne  ABC,  qui  ne 
sera  autre  chose  que  la  méridienne 
du  point  A.  En  effet,  si  l'on  mène 
par  un  point  quelconque  B  de  cette 
ligne  un  plan  parallèle  au  plan 
méridien  du  point  A,  c'est-à-dire  perpendiculaire  au\  ^éa&tck- 
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trices  du  cylindre  circonscrit,  ce  plan  sera  parallèle  à  l'axe  de 
rotation  de  la  terre,  et,  de  plus,  il  contiendra  évidemment  la  ver- 
ticale du  point  B  :  donc  ce  plan  sera  le  méridien  du  point  B.  Il 
en  résulte  que  tous  les  plans  méridiens  des  divers  points  de  la 
ligne  ABC,  sont  parallèles  à  celui  du  point  A,  c'est-à-dire  qu'ils 
sont  parallèles  entre  eux,  et  qu'en  conséquence  la  ligne  ABC  est 
bien  une  méridienne. 

On  aura  de  même  une  idée  de  la  forme  de  l'équateur,  en  cir- 
conscrivant à  la  terre  un  cylindre  dont  les  génératrices  soient 
parallèles  à  Taxe  du  monde.  L'équateur  sera  la  ligne  de  contact 
de  ce  cylindre  avec  la  surface  de  la  terre. 

§  102.  Marche  à  suivre  pour  déterminer  la  figure  de  la 
terre.  —  Il  nous  est  impossible  d'effectuer  des  opérations  autre- 
ment que  sur  la  surface  de  la  terre,  ou  au  moins  à  une  faible  dis- 
tance de  cette  surface,  telle  que  nous  la  comprenons  (§94).  Cest 
donc  uniquement  par  des  opérations  de  ce  genre  que  nous  devons 
étudier  la  surface  de  la  terre,  pour  en  déterminer  la  forme.  Ce 
qu'il  y  a  de  plus  simple  et  de  plus  naturel  pour  cela,  c'est  de  cher- 
cher de  quelle  manière  varie  la  courbure  de  cette  surface,  d'un 
lieu  à  un  autre  ;  car  de  la  connaissance  des  diverses  courbures 
qu'elle  présente,  nous  devons  pouvoir  déduire,  sans  difficulté, 
celles  des  parties  plus  ou  moins  plates  et  des  proéminences  plus 
ou  moins  prononcées  dont  elle  est  formée. 

Mais  ce  n'est  pas  avec  ce  caractère  de  généralité  que  la  question 
s'est  présentée  tout  d'abord.  Les  considérations  théoriques  qui 
ont  fait  dire  à  Huyghens  et  à  Newton  que  la  terre  n'est  pas  sphéri- 
que,  les  ont  conduits  en  même  temps  à  annoncer  que  la  surface 
de  la  terre  doit  avoir  la  forme  d'un  ellipsoïde  de  révolution,  aplati 

dans  le  sens  de  la  ligne  des 
pôles.  On  sait  que  Yellipsee&l 
la  courbe  que  l'on  décrit  eu 
faisant  glisser  la  pointe  d'un 
crayon C,fig.  161,  lelongd'un 
fil  FCF',dont  les  deux  extrémi- 
léssont  fixées  en  F  et  en  F',  en 
ayant  soin  que  ce  fil  soit  cons- 
tamment tendu  par  le  crayon. 
Les  deux  points  fixes  F,  F'  se 
nom  men  I  les/bt/ersd  d'ellipse; 
la  ligne  A  A',  qui  passe  parles 
deux  foyers,  est  le  grand  aie 
de  Ju  courbe;  le  point  0,  milieu  du  grand  axe,  ou  de  la  distance 
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FF'  des  deux  foyers,  est  le  centre  de  l'ellipse;  la  ligne  BB'  menée 
parle  centre  0,  perpendiculairement  au  grand  axe  A  A',  en  est  le 
petit  axe.  Si  l'on  imagine  que  l'ellipse  tourne  autour  de  son  petit 
axe  BB%  elle  engendrera  une  surface  à  laquelle  on  donne  le  nom 
à' ellipsoïde  de  révolution  aplati.  Telle  est  la  forme  qu'Huyghens  et 
Newton  attribuaient  à  la  surface  de  la  terre,  en  ajoutant  que  le 
petit  axe  de  l'ellipse,  c'est-à-dire  l'axe  autour  duquel  la  courbe  a 
tourné  pour  engendrer  la  surface,  était  précisément  la  ligne  des 
pôles  de  la  terre.  Les  mesures  que  l'on  effectua  dès  lors  sur  la 
surface  de  notre  globe  n'avaient  donc  pas  pour  objet  de  chercher 
quelle  était  la  forme  de  la  surface  de  la  terre,  sans  rien  préjuger 
sur  cette  forme  ;  mais  elles  étafent  faites  uniquement  dans  le  but 
de  vérifier  la  réalité  des  idées  émises  par  ces  deux  illustres  géo- 
mètres, ainsi  que  de  déterminer  la  grandeur  de  l'aplatissement 
dont  ils  annonçaient  l'existence. 

La  terre  étant  regardée  comme  un  ellipsoïde  de  révolution 
aplati,  dont  la  ligne  des  pôles  était  Taxe,  l'équateur  et  les  paral- 
lèles se  trouvaient  être  des  cercles  tout  aussi  bien  que  dans  le  cas 
oùla  terre  eût  été  sphérique;  et  les  méridiennes  n'étaient  autre 
chose  que  les  diverses  positions  que  prend  l'ellipse  en  tournant 
autour  de  son  axe,  pour  engendrer  la  surface  de  l'ellipsoïde.  La 
détermination  de  la  figure  de  la  terre  se  réduisait  donc  à  la  re- 
cherche de  la  forme  de  l'ellipse  méridienne. 

C'est  toujours  par  la  mesure  de  la  courbure  de  cette  ellipse,  en 
divers  points,  que  l'on  a  dû  chercher  à  en  déterminer  la  forme, 
ainsi  que  nous  le  disions  en  général,  au  comuiencement  de  ce  pa- 
ragraphe. Si  l'ellipse  méridienne  de  la  terre  a  réellement  son 
petit  axe  dirigé  suivant  la  ligne  des  pôles  PQ,  comme  l'indique  la 
figure  1 62, sa  courbure  doit  être 
plusprononcée  vers  l'équateur 
EE'  que  vers  les  pôles  P,  Q.  Si 
l'on  prend  deux  arcs  mm',  nri 
de  môme  longueur,  et  situés  à 
des  distances  différentes  de  l'é- 
quateur, l'angle  mrm,  formé 
par  les  verticales  menées  aux 
extrémités  de  celui  qui  en  est 
le  plus  près,  doit  être  plus  grand 
que  l'angle  analogue  usa', 
formé  par  les  verticales  me- 
nées aux  extrémités  de  l'autre, 
ou,  en  d'autres  termes,  pour  avoir  dans  le  voisinage  du  point  n 
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un  arc  dont  les  verticales  extrêmes  fassent  entre  elles  le  môme 
angle  que  celles  qui  sont  menées  aux  extrémités  de  l'arc  mm',  il 
faut  lui  donner  une  longueur  plus  grande  que  celle  de  l'arc  mm', 
et  d'autant  plus  grande  qu'il  est  plus  rapproché  de  Tua  des  pôles. 
Si  l'angle  mrm! est  d'un  degré,  l'arc  mm'  est  ce  qu'on  nomme  l'arc 
d'un  degré.  On  voit  donc  que,  si  la  terre  est  aplatie  vers  les  pôles, 
l'arc  d'un  degré,  mesuré  sur  une  méridienne,  ne  doit  pas  avoir 
partout  la  môme  grandeur  ;  sa  longueur  doit  augmenter  con- 
stamment, à  mesure  qu'on  s'éloigne  de  l'équateur  pour  se  rap- 
procher de  l'un  ou  de  l'autre  des  deux  pôles. 

Ainsi,  d'après  ce  qui  vient  d'être  dit,  tout  se  réduit  à  mesurer 
l'arc  d'un  degré  en  divers  points  d'une  méridienne  et  à  comparer 
entre  eux  les  différents  résultats  que  l'on  obtiendra  ainsi.  Et  puis- 
que, dans  l'hypothèse  où  la  terre  a  la  forme  d'un  ellipsoïde  de 
révolution,  toutes  les  méridiennes  sont  des  ellipses  égales,  il  n'est 
pas  nécessaire  que  ces  divers  arcs  d'un  degré  soient  tous  pris  sur 
une  môme  méridienne  ;  on  peut  les  mesurer  en  des  points  quel- 
conques de  la  surface  de  la  terre,  et  s'en  servir  ensuite  absolu- 
ment de  la  même  manière  que  s'ils  appartenaient  tous  à  une 
môme  méridienne  terrestre.  Si  ces  arcs  d'un  degré  sont  d'autant 
plus  longs  qu'ils  correspondent  à  des  latitudes  plus  élevées,  on 
pourra  en  conclure  avec  certitude  que  la  terre  est  en  effet  aplatie 
vers  les  pôles  ;  et  de  plus,  au  moyen  des  valeurs  numériques 
trouvées  pour  ces  arcs  d'un  degré,  on  pourra  calculer  la  gran- 
deur de  l'aplatissement  de  le  terre. 

Nous  allons  voir  maintenant  par  quel  moyen  on  arrive  à  me- 
surer la  longueur  d'un  arc  d'un  degré  pris  sur  une  méridienne. 

§  i  03.  Mesure  d'un  arc  d'un  deçré  pris  sur  une  méri- 
dienne. —  La  terre  étant  toujours  à  peu  près  sphérique  dans  son 
ensemble,  malgré  l'aplatissement  dont  nous  voulons  constater 
l'existence,  la  courbure  d'une  méridienne  terrestre  ne  change  pas 
^beaucoup  d'un  point  à  un  autre  ;  en  sorte  qu'on  peut,  dans  de 
certaines  limites,  regarder  la  longueur  d'un  arc  de  méridienne 
comme  étant  proportionnelle  à  l'angle  formé  par  les  verticales 
menées  à  ses  extrémités  :  si,  dans  ces  limites,  on  prend  en  un 
môme  lieu  un  arc  double  ou  triple  d'un  autre,  l'angle  formé  par 
ses  verticales  extrêmes  sera  double  ou  triple  de  celui  formé  par 
les  verticales  extrêmes  de  cet  autre  arc.  Si  donc  on  a  mesuré  la 
longueur  d'un  arc  de  méridienne,  et  qu'on  ait  déterminé  l'angle 
formé  par  les  verticales  menées  aux  extrémités  de  cet  arc,  il  suf- 
fira de  diviser  la  longueur  de  l'arc  par  la  valeur  de  l'angle  ex- 
primé  ea  degrés  et  Tractions  de  degrés,  pour  avoir  la  longueur 
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de  Vare  d'un  degré  correspondant  au  lien  où  l'opération  a  été 
faite. 

La  détermination  de  l'angle  formé  pas  les  verticales  menées 
aux  extrémités  d'un  arc  de  méridienne  ne  présente  par  la  moin- 
dre difficulté  ;  car,  dans  l'hypothèse  où  l'on  se  place,  que  la  sur- 
face de  la  terre  est  une  surface  de  révolution,  cet  angle  est  évi- 
demment la  différence  des  angles  que  les  deux  verticales  font 
avec  L'axe  du  monde,  et  par  conséquent  la  différence  entre  les 
latitudes  des  deux  extrémités  de  l'arc.  Il  ne  nous  reste  donc  plus 
qu'à  faire  voir  par  quels  moyens  on  peut  mesurer  la  longueur 
d'un  arc  de  méridienne. 

§  104.  Cette  mesure  peut,  dans  certains  cas  exceptionnels,  s'ef- 
fectuer directement  sur  le  sol,  au  moyen  d'une  règle  de  longueur 
connue  que  l'on  porte  successivement  sur  les  diverses  parties  de 
l'arc.  C'est  ainsi  qu'en  1768,  les  astronomes  Mason  etDixon  parvin- 
rent à  mesurer  par  ce  procédé  simple  un  arc  de  méridienne  d'une 
longueur  totale  de  538  078,39  pieds  anglais  (le  pied  anglais  vaut 
0",305),  sur  la  limite  des  États  de  Pensylvanie  et  de  Maryland, 
dans  une  presqu'île  située  entre  les  embouchures  des  rivières 
Chesapeak,  Potomack  et  Delaware.  Mais  cette  mesure  n'a  pas  pu 
s'effectuer  sur  un  seul  arc  dirigé  dans  toute  son  étendue  suivant 
la  méridienne  du  point  de  départ.  La  longueur  mesurée  s'est 
composée  en  réalité  de  quatre  arcs  différents  AB, 
CD,  EF,  FG,  fig.  163.  Les  trois  premiers,  dirigés 
chacun  suivant  une  méridienne  spéciale,  ont  été 
choisis  de  telle  manière  que  les  latitudes  des  ex- 
trémités B  et  C  fussent  les  mêmes,  ainsi  que  celles 
des  extrémités  D  et  E  ;  en  sorte  que  la  somme  de 
ces  trois  arcs  était  égale  à  l'arc  AP  de  la  première 
méridienne,  terminée  au  parallèle  du  point  F. 
Le  quatrième  arc  FG  était  dirigé  obliquement 
par  rapport  au  prolongement  de  l'arc  EF;mais 
la  connaissance  de  l'angle  qu'il  formait  avec  ce 
prolongement  a  permis  d'en  conclure  la  longueur 
FG"  de  l'arc  de  méridienne  partant  du  point  F,  et 
aboutissant  au  parallèle  du  point  G  :  cet  arc  FG", 
égal  à  FG',  a  dû  être  ajouté  à  la  somme  des  trois  arcs 
AB,  CD,  EF,  pour  fournir  l'arc  total  AG'  de  la  méri- 
dienne du  point  A,  compris  entre  ce  point  et  le  pa- 
allèledu  point  G.  C'est  cet  arc  AG'  qui  a  été  trouvé 
égal  à  538  078,39  pieds  anglais.  La  latitude  du  point  A  était  de 
39°  56'  19  '  ;  celle  du  point  G',  la  même  que  celle  du  \vovwl  G^taxV 
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de  38°  27'  34"  :  la  différence  de  ces  deux  latitudes,  c'est-à-dire 
l'angle  des  verticales  des  deux  extrémités  de  l'arc  AG',  était  donc 
del°28'45",ou4°,479167.  En  divisant 53807H, 39  par  1,479167,  on 
trouve  363771  pieds  anglais  pour  la  longueur  de  Tare  d'un  degré 
correspondant  à  la  région  dans  laquelle  l'opération  a  été  ef- 
fectuée. 

On  comprendra  sans  peine  que  la  mesure  d'un  arc  de  méri- 
dienne ne  peut  pas  être  pratiquée  partout  comme  nous  venons 
de  le  dire.  On  doit  môme  être  surpris  qu'il  ait  été  possible  de  trou- 
ver une  localité  convenable  pour  exécuter  l'opération  dont  nous 
venons  déparier,  dans  une  aussi  grande  longueur.  Les  inégalités 
de  la  surface  du  sol,  les  cours  d'eau,  les  forêts,  sont  autant  d'ob- 
stacles qui  contribuent  à  rendre  une  opération  de  ce  genre  im- 
praticable sur  la  presque  totalité  de  la  surface  de  la  terre.  Aussi 
a-t-on  dû  avoir  recours  à  un  autre  moyen  qui  puisse  être  em- 
ployé partout;  nous  allons  expliquer  en  quoi  il  consiste. 

§  105.  Imaginons  que  Ton  veuille  trouver 
la  longueur  d'un  arc  de  méridienne  partant 
du  point  A,  fig.  164,  et  que  Ton  ait  choisi 
dans  le  voisinage  des  lieux  où  Ton  suppose 
que  cet  arc  doit  passer,  des  points  B,  C,  Dé- 
placés de  manière  à  pouvoir  être  aperçus  de 
c  loin.  Ce  seront,  par  exemple,  des  sommets 
d'édifices  élevés,  tels  que  des  clochers  ou 
des  signaux  artificiels  installés  sur  le  haut 
de  certaines  collines.  Concevons  en  outre 
que  les  divers  points  A,  B,  C,  D,...  soient 
joints  les  uns  aux  autres  par  des  lignes 
droites,  de  manière  à  former  un  réseau  de 
triangles,  à  travers  lequel  passe  la  méri- 
dienne du  point  A. 
Si  l'on  connaissait  tous  les  côtés  et  tous  les 
angles  de  ces  divers  triangles,  ainsi  que  l'angle  formé  par.la  méri- 
dienne Amn...  avec  le  côté  AB,on  en  conclurait  facilement,  soit  par 
uneconstructiongéométrique,soitpar  un  calcul  trigonométrique, 
les  longueurs  des  diverses  portions  Am,  mn,  tîjo,....  de  cette  méri- 
dienne. En  effet,  dans  le  triangle  ABm,  on  connaîtrait  le  côté  AB,  cl 
lesdeux  angles  adjacents  ABm,BAm;  on  en  conclurait  le  côté  Am  qui 
forme  la  première  portion  de  la  méridienne,  et  en  outre  le  côté  Bm 
et  l'angle  BmA.  Dans  le  triangle  mCn,  on  connaîtrait  le  côté  Cm,  qui 
est  la  différence  entre  BC  et  Bm,  et  les  deux  angles  adjacents  mCn, 
Cm»,  le  second  de  ces  angles  étant  égal  à  l'angle  BmA  déterminé 
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précédemment  ;  on  en  conclurait  le  côté  mn  qui  forme  la  deuxième 
portion  de  la  méridienne,  et  en  môme  temps  le  côté  Cn  et  l'angle 
Cum.  De  la  môme  manière  le  triangle  D///>  ferait  connaître  la 
troisième  portion  np  de  la  méridienne;  et  en  continuant  ainsi  on 
arriverait  à  déterminer  les  longueurs  de  toutes  les  parties  de  la 
méridienne  du  point  A,  comprises  à  l'intérieur  des  divers  trian- 
gles du  réseau. 

Il  est  aisé  de  voir  qu'il  n'est  pas  nécessaire  de  mesurer  directe- 
ment les  trois  côtés  et  les  trois  angles  de  chacun  des  triangles  qui 
composent  le  réseau,  pour  pouvoir  opérer  comme  nous  \enons  de 
le  dire;  il  suffît  de  mesurer  tous  les  angles,  et  un  seul  côté  que  Ton 
désigne  spécialement  sous  le  nom  de  base.  Supposons,  en  effet,  que 
AB  soit  le  côté  que  Ton  a  mesuré.  Le  triangle  ABC  est  entière- 
ment connu,  puisqu'on  connaît  un  de  ses  côtés  et  ses  trois  angles  ; 
oo  peut  donc  en  conclure  la  longueur  de  chacun  des  deux  autres 
côtés  AC,  BC.  De  même  la  connaissance  des  trois  angles  du  trian- 
gle BCD,  et  du  côtéBC  qu'on  vient  de  trouver,  permet  de  déter- 
miner la  longueur  de  chacun  des  deux  autres  côtés  BD,  CD.  Et 
ain>i,  de  proche  en  proche,  on  parviendra  à  connaître  les  longueurs 
de  tous  les  côtés  du  réseau  de  triangles,  tout  aussi  bien  que  si  on 
les  avait  mesurés  directement.  Si,  au  lieu  du  côté  AB,  ou  avait 
mesuré  un  autre  côté,  pris  n'importe  où  dansle  réseau  de  trian- 
gles,  on  en  déduirait  d'une  manière  tout  à  fait  analogue  les  lon- 
gueurs de  tous  les  autres  côtés.  On  comprend  tout  de  suite  combien 
cette  circonstance  donne  de  facilité  pour  la  détermination  de  la 
longueur  d'un  arc  de  méridienne:  il  serait  presque  toujours  im- 
possible de  mesurer  directement  les  longueurs  des  divers  côtés  du 
réseau  de  triangles;  tandis  que,  n'ayant  à  mesurer  qu'un  seul  de 
ce*  côtés,  on  peut  toujours  disposer  le  réseau  de  telle  manière 
que  celte  opération  se  fasse  sans  difficulté.  Il  suffira  pour  cela  de 
choisir  deux  des  sommets  des  triangles  de  telle  manière  que  le 
terrain  compris  entre  eux  se  prête  sans  peine  à  la  mesure  de  la 
distance  qui  les  sépare.  Quant  a  la  mesure  des  angles,  elle  s'effec- 
tuera au  moyen  d'un  cercle  répétiteur,  ou  d'un  théodolite,  que  l'on 
installera  successivement  à  chacun  des  sommets  des  triangles. 

Pour  ne  pas  compliquer  tout  d'abord  l'exposé  de  cette  méthode 
de  triangulation,  nous  avons  regardé  implicitement  les  sommets 
A,B,C,D,E,...  comme  se  trouvant  sur  la  surface  même  dont  nous 
cherchons  la  figure,  c'est-à-dire  sur  la  surface  des  mers  prolon- 
gée. 11  n'en  est  pas  réellement  ainsi  :  les  points  A,B,C,D,E,....  sont 
plus  ou  moins  élevés  au-dessus  de  cette  surface  ;  ce  qui  fait  que  les 

plans  des  triangles  ABC,  BCD,CDE,...  sont  généralement  iuclûvé* 
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les  uns  d'un  côté,  les  autres  d'un  autre.  Aussi  ne  considère- t-on  pas 

ces  triangles  eux-mêmes.  Par  chacun  des  sommets  A,  B,  C, 

fig.  165,  on  imagine  une  verticale  qui  va  rencontrer  la  surface  des 

mers  prolongée  en  un  certain  point; les 
B D  points  a,  b,  d .  ainsi  obtenus,  déterrai- 

k^^\\  c/ '^\ï  nen* sur cel*c  8ur^ace une »^rie de trian- 
\~ — î — V-H-        ;      gles  abc,  bcd,...  dont  chacun  correspond 
~7*^>*e    à  Tun  des  triangles  ABC,  BCD...  Ce  sont 
^^  ces  nouveaux  triangles  abc,  bcdy...  que 

Fig.  165.  Ton  considère  exclusivement;  et  c'est  à 

eux  que  doivent  se  rapporter  les  raison* 
nements  que  nous  avons  faits  précédemment  sur  les  triangles  ABC, 
BCD...  Ce  sont  aussi  les  angles  et  un  côté  de  ces  nouveaux  trian- 
gles que  Ton  a  besoin  de  connaître  par  des  mesures  directes,  pour 
pouvoir  en  conclure  les  longueurs  des  diverses  portions  de  la  mé- 
ridienne, comprises  à  leur  intérieur.  Or,  ces  angles  et  ce  côté  se 
déterminent  facilement  par  des  mesures  faites  à  la  surface  même 
du  sol.  D'une  part,  il  est  aisé  de  reconnaître  que  l'un  des  angles 
d'un  triangle  quelconque  bed,  pris  sur  la  surface  des  mers  prolon- 
gée, l'angle  dont  le  sommet  est  6,  par  exemple,  n'est  autre  chose 
que  l'angle  compris  entre  les  plans  verticaux  menés  par  les  deux 
côtés  BC,  BD  du  triangle  correspondant,  pris  sur  la  surface  du 
sol,  en  sorte  que,  étant  installé  au  point  B  avec  un  instrument  con- 
venable, on  mesurera,  non  pas  l'angle  CBD,  mais  l'angle  formé  par 
les  plans  verticaux  qui  passent  par  les  côtés  BC,  BD:  nous  avons 
vu  (§  4fi)que  le  théodolite  est  éminemment  propre  à  cette  mesure. 
D'une  autre  part,  la  mesure  directe,  sur  la  surface  du  sol,  de  l'un 
des  côtés  du  réseau  de  triangles  qu'on  y  a  disposé,  du  côté  AB,  par 
exemple,  pris  comme  base,  permet  de  trouver  la  longueur  du  côté 
ab,  qui  lui  correspond  dans  le  réseau  tracé  sur  la  surface  des  mers 
prolongée  ;  la  base  A  B.  ayant  été  mesurée  sur  un  sol  horizontal, 
comme  on  le  pratique  habituellement,  peut  être  regardée  comme 
un  arc  de  cercle  dont  le  centre  est  le  point  de  rencontre  des  verti- 
cales menées  A  ses  deux  extrémités  A  et  B;  le  côté  correspondant 
ab  est  également  un  arc  de  cercle  de  même  centre,  et  compris 
entre  les  mômes  rayons  :  l'excès  de  AB  sur  abse  déduit  facilement 
de  la  connaissance  préalable  et  approximative  du  rayon  de  la  terre, 
que  l'on  prend  pour  le  rayon  de  l'arc  ab  et  de  la  connaissance  de 
la  hauteur  du  côté  AB,  au-dessus  de  la  surface  des  mers,  obtenue 
A  l'aide  d'observations  barométriques.  Si  l'on  n'avait  aucune  notion 
préalable  sur  les  dimensions  delà  terre,  on  pourrait,  dans  une  pre- 
wière  approximation,  prendre  la  longueur  de  la  base  AB  comme 
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étant  celle  du  côté  ab,  qui  lui  correspond  sur  la  surface  des  mers 
prolongée  ;  sauf  à  revenir  ensuite  sur  les  déterminations  effec- 
tuées d'après  cette  hypothèse,  lorsque  la  longueur  du  rayon  de 
la  terre  aurait  été  obtenue  approximativement  par  suite  de  ces 
premières  déterminations. 

Lorsqu'on  cherche  la  longueur  d'un  arc  de  méridienne  par  le 
moyen  d'une  triangulation,  en  opérant  comme  nous  venons  de  le 
dire,  on  connaît  bien  le  point  de  départ  A  de  cet  arc,  fig.  1  64  ;  mais 
ou  ne  sait  pas  où  est  située  sa  seconde  extrémité  r.  On  pourrait 
bien,  il  est  vrai*  après  avoir  déterminé,  conformément  à  ce  qui  pré- 
cède, la  longueur  de  la  portion  Fr  du  côté  FG,  chercher  sur  le  sol 
eu  quel  lieu  se  trouve  le  point  r  ;  mais,  outre  que  cette  recherche 
présenterait  souvent  de  grandes  difficultés  pratiques,  il  arriverait 
souvent  aussi  que  le  point  r  ne  serait  pas  placé  favorablement  pour 
qu'on  pût  y  installer  un  instrument  tel  qu'un  cercle  répétiteur  ou 
un  théodolite.  On  a  cependant  besoin  de  connaître  la  latitude  du 
point  r,  aussi  bien  que  celle  du  point  A,  pour  eu  déduire  l'angle 
compris  entre  les  verticales  menées  par  ces  deux  points  (§  103). 
Pour  y  arriver,  on  observe  les  latitudes  des  deux  extrémités  F,  G  du 
côté  sur  lequel  est  situé  le  point  r;  et  l'on  en  conclut  facilement  la 
latitude  du  point  r,  par  la  connaissance  qu'on  a  des  distances 
comprises  entre  ce  point  r  et  les  deux  points  F,  G  :  car,  vu  le 
peu  de  longueur  du  côté  FG,  relativement  aux  dimensions  de  la 
terre,  on  peut  admettre  qu'en  allant  de  F  en  G,  le  long  de  la  li- 
goe  FG,  la  latitude  varie  proportionnellement  au  chemin  que 
l'on  a  parcouru  sur  cette  ligne. 

§106.  Méridienne  de  France.  —  Le  meilleur  exemple  que 
nous  puissions  donner  de  la  mesure  d'un  arc  de  méridienne  par 
le  moyen  d'une  triangulation,  c'est  l'opération  qui  a  été  exécutée 
en  France,  à  la  fin  du  siècle  dernier,  par  les  astronomes  Delam- 
bre  et  Méchain.  L'arc  qu'ils  ont  mesuré  a  son  point  de  départ  à 
Dunkerque,  traverse  la  France  dans  sa  plus  grande  longueur, 
du  nord  au  sud,  et  se  termine  en  Espagne,  prés  de  Bacerlone. 

La  fig.  166,  représentant  une  partie  du  réseau  de  triangles  qui 
a  servi  à  cette  opération,  peut  donner  une  idée  de  la  grandeur 
des  triangles  employés.  Cette  portion  de  réseau,  dont  le  Panthéon 
de  Paris  forme  un  des  sommets,  contient  le  côté  qui  a  été  adopté 
pour  servir  de  base  à  la  triangulation.  Cette  base  a  été  prise  sur 
la  route  qui  va  de  Melun  à  Lieusaint,  route  dont  la  grande  ré- 
gularité se  pré  tait  trés-bieh  à  la  mesuie  directe  d'une  grande 
longueur. 

Quatre  règles  de  platine,  de  chacune  deux  toises  de  longueur, 
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ont  été  successivement 
portées  à  la  mile  les 
unes  des  autres,  sur  la 
ligne  à  mesurer.  Ces  rè- 
gles ne  reposaien  pat 
directement  sur  le  toi; 
elles  étaienlportéespar 
des  pièces  de  bois  bien 
dressée»,  que  l'on  posait 
sur  des  trépieds  A  vis, 
destinés  à  les  maintenir 
dans  une  position  con- 
lenable.Chaqui'  Toîsque 
Von  plaçait  une  de  ers 
règles  &  la  suile  d'où 
antre,  on  avait  soin  de 
ne  pas  établir  de  contact 
entre  leurs  extrémités; 
l'ijtabliîsomeiit  de  es 
contact  aurait  presque 
toujours  été  accompa- 
gne d'un  léger  choc  qui 
aurait  pu  Je  ranger  la 
règle  déjà  installée. Pour 
mesurer  fntsrtalk  qui 

restait  ainsi  entre  les 
deux  règles,  on  se  ser- 
vait d'une  languette  a, 
fig.  107,  adaptée  à  l'ex- 
trémité antérieure  de 
chaque  règle,  et  mobile 
entre  deu*  coulisses  A 
l'aide  d'un  bouton  b, 
que  l'on  Taisait  tourner 
sur  lui-même;  celte  lan- 
guette était  graduée,  et 
un  veruier,  tracé  sur 
la  règle,  permettait  d'é- 
valuer de  très-petites 
Tractions  de  ses  divi- 
sions. Le  sol  no  pré- 
sentant pas  partout  une 
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horizontalité  parfaite,  on  était  obligé  de  ne  pas  placer  les  rè- 
gles horizontalement,  a6n  de  pouvoir  les  disposer  toujours  à 


Fig.   Î6S. 


Fig.  167. 

peu  près  à  la  même  hauteur  au-dessus  du  sol,  pour  la  commo- 
dité des  opérations  ;  mais  on  mesurait  l'inclinaison  de  chaque 
règle  à  l'aide  d'un  niveau  qui  est  représenté  ici,  fig.  168,  et  la 
connaissance  de  cette 
inclinaison  permettait 
de  calculer  la  quantité 
dont  on  devait  diminuer 
la  longueur  de  la  règle, 
y  compris  la  portion  de 
la  languette  qui  faisait 
saillie  à  son  extrémité, 
pour  trouver  la  distance 
horizontale  comprise  en- 
ire  les  verticales  menées 
par  ses  deux  extrémités.  La  disposition  du  niveau  est  tiès- 
timple.  Une  alidade  abc,  mobile  autour  du  point  <i,  porte  en  son 
milieu  un  niveau  à  bulle  d'air  6,  et  est  munie  d'un  index  el 
d'nnternicr  à  son  extrémité  c,  qui  se  meut  le  long  d'un  arc  de 
cercle  gradué  ;  lorsque  le  niveau  s'appuie  sur  l'une  des  règles 
parles  parties  d>  d,  on  fait  mouvoir  l'alidade  autour  du  point  a. 
jusqu'à  ce  que  la  bulle  d'air  en  b  occupe  le  milieu  du  tube  qui 
la  renferme,  et  l'inclinaison  de  la  règle  est  indiquée  par  la  posi- 
tion qu'occupe  l'index  de  l'alidade  sur  l'arc  de  cercle  gradué. 
Enfin,  les  variations  de  température  occasionnant  des  variations 
correspondantes  dans  la  longueur  des  règles,  on  avait  soin  de 
noter  la  température  de  chaque  règle,  chaque  fois  qu'on  obser- 
vait son  inclinaison  et  la  longueur  de  la  partie  saillante  de  sa 
languette,  afin  de  pouvoir  ramener  l'indication  de  la  longueur 
totale  de  cette  règle  à  ce  qu'elle  eût  été  si  la  température  s'était 
conservée  constamment  égale  à  celle  de  la  glace  fondante. 

En  o'pérant  avec  le  plus  grand  soin,  conformément  à  ce  que  nous 
venons  de  dire,  on  trouva  quo  la  longueur  totale  de  la  base,  com- 
prise entre  Melun  et  Lieusaint,  était  de  6  07?>l,98.  La  hauteur 
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moyenne  de  la  base,  au-dessus  du  niveau  de  la  mer,  étant  d'en- 
viron 41  toises,  on  en  a  conclu  que  sa  longueur  devait  être  di- 
minuée de  0',08,  pour  être  réduite  au  niveau  de  la  mer  (§  105); 
la  longueur  de  la  base,  ainsi  réduite,  était  donc  de  6  075',90. 

Les  angles  de  tous  les  triangles  du  réseau  ont  été  mesurés  au 
moyen  d'un  cercle  répétiteur  (§  39).  La  figure  76  (page  80)  repré- 
sente précisément  l'instrument  qui  a  été  employé  à  cette  mesure. 
Mais  nous  savons  que  ce  ne  sont  pas  les  angles  des  triangles 
formés  par  les  sommets  choisis  sur  la  surface  du  sol,  que  Ton  a 
besoin  de  connaître  ;  ce  sont  les  angles  des  triangles  qui  leur 
correspondent  sur  la  surface  des  mers  prolongée  (§  105).  Aussi, 
la  mesure  de  chaque  angle,  sur  la  surface  du  sol,  a-t-elle  été 
accompagnée  de  la  mesure  de  l'angle  que  chacun  de  ses  côtés 
faisait  avec  la  verticale  du  lieu  où  Ton  était  installé.  La  connais- 
sance de  ces  deux  derniers  angles  a  permis  de  calculer  la  petite 
correction  qu'il  fallait  apporter  au  premier,  pour  qu'il  devienne 
l'angle  correspondant  pris  sur  la  surface  des  mers  prolongée. 

Connaissant  ainsi  tous  les  angles  des  divers  triangles  du  réseau, 
et  la-  longueur  de  la  base  de  Melun,  on  a  pu  calculer  les  lon- 
gueurs de  tous  les  autres  côtés  du  réseau,  ainsi  que  les  portions 
de  la  méridienne  de  Dunkerque,  qui  étaient  comprises  à  leur 
intérieur  (§105). 

Les  longueurs  des  divers  côtés  se  déduisant  les  unes  des  autres, 
par  des  calculs  successifs,  il  était  important  de  vérifiera  la  fin  si 
les  derniers  résultats  étaient  bien  exacts,  soit  pour  s'assurer  qu'il 
n'y  avait  pas  eu  de  faute  commise  dans  cette  longue  série  de  cal- 
culs, soit  pour  se  faire  une  idée  du  degré  d'influence  que  les  très- 
petites  erreurs,  inévitables  dans  la  mesure  des  angles,  pouvaient 
avoir  sur  ces  derniers  résultats.  A  cet  effet,  on  mesura  directe- 
ment une  seconde  base  près  de  Perpignan,  c'est-à-dire  vers  l'ex- 
trémité sud  de  la  série  des  triangles.  Lu  longueur  de  cette  seconde 
base,  réduite  au  niveau  de  la  mer,  a  été  trouvée  de  6  006\25.  En 
comparant  la  longueur  ainsi  obtenue  à  celle  de  cette  môme  base, 
déduite  des  calculs  successifs  dont  nous  venons  de  parler,  ou 
n'a  trouvé  entre  les  deux  résultats  qu'une  différence  de  10  pouces 
8  lignes  (0m,288).  Une  différence  aussi  faible  sur  une  longueur 
de  plus  de  t>  000  toises  a  lieu  de  surprendre,  surtout  si  l'on  fait 
attention  à  la  grande  distance  qui  sépare  la  base  de  Melun  de 
celle  de  Perpignan,  distance  qui  est  de  plus  de  450  000  toises. 
Cet  accord  admirable,  entre  le  résultat  du  calcul  et  la  niesure 
directe  de  la  seconde  base,  montre  combien  toutes  les  opérations 
avaient  été  exécutées  avec  soin. 
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La  longueur  totale  de  Tare  de  méridienne  ainsi  mesuré  de- 
puis Dunkerque  jusqu'au  fort  de  Môntjouy,  près  Barcelone,  est 
de  551  583\6.  La  latitude  de  l'extrémité  nord  de  cet  arc  est  de 
5<d  2*  8*,5;  celle  de  l'extrémité  sud  est  de  41°  22'  46",6  :  l'an- 
gle formé  par  les  verticales  menées  à  ces  deux  extrémités  est 
donc  de  9°  W  22",9. 

§  107.  Résultats  des  diverse*  mesures.  —  Dès  que  des 
considérations  théoriques  eurent  conduit  Huyghens  et  Newton  à 
annoncer  que  la  surface  de  la  terre  n'était  pas  sphérique,  mais 
qu'elle  était  aplatie  vers  les  pôles,  on  entreprit  des  mesures  sur 
cette  surface,  afin  de  vérifier  les  indications  fournies  parla  théo- 
rie. Les  premières  opérations  de  ce  genre  furent  effectuées  en 
France.  Mais  le  résultat  de  ces  opérations  était  loin  d'être  aussi 
concluant  qu'on  l'eût  désiré  :  la  faible  différence  de  longueur  de 
l'arc  d'un  degré,  pris  au  nord  et  au  midi  de  la  France,  se  trou- 
vait complètement  masquée  par  les  erreurs  inévitables  des  obser- 
vations. Aussi,  l'Académie  des  sciences  prit- elle  le  parti  de  faire 
mesurer  deux  arcs  de  méridienne,  l'un  vers  l'équntrur,  l'autre 
le  plus  près  possible  dû  pôle  boréal.  Ces  mesures,  effectuées  d'une 
part  au  Pérou  par  Bouguer  et  la  Condamine,  d'une  autre  part 
dans  la  Lapon ie  par  Clairaut,  Outhier  et  Maupei  tuis,  ne  laissè- 
rent plus  aucun  doute  sur  la  question.  L'arc  de  1°  ayant  été  trouvé 
notablement  plus  petit  au  Pérou  que  dans  la  Laponie,  la  réalité 
de  l'aplatissement  delà  terre  fut  complètement  mise  en  évidence. 

A  la  fin  du  dernier  siècle,  lorsque  l'Assemblée  nationale  voulut 
(aire  adopter  un  système  uniforme  de  poids  et  mesures  dans  toute 
la  France,  elle  décida  que  l'unité  de  longueur,  qui  devait  former 
la  base  de  ce  nouveau  système  de  poids  et  mesures,  serait  prise 
dans  un  rapport  simple  avec  les  dimensions  de  la  terre;  elle  or- 
donna, en  conséquence,  qu'on  procédât  à  une  mesure  aussi 
exacte  que  possible  de  ces  dimensions,  pour  en  déduire  ensuite 
la  grandeur  de  la  nouvelle  unité  de  longueur.  C'est  en  exécution 
des  ordres  de  l'Assemblée  nationale,  que  Delambre  et  Méchain 
effectuèrent  la  mesure  de  l'arc  de  méridienne  compris  entre 
Dunkerque  et  Barcelone,  mesure  sur  laquelle  nous  avons  donné 
quelques  détails  dans  le  paragraphe  qui  précède.  Depuis,  on  a 
mesuré  encore  deux  arcs  de  la  môme  méridienne,  dont  l'un, 
situé  au  nord,  s'étend  depuis  Dunkerque  jusqu'au  parallèle  de 
Greenwich,  et  l'autre,  au  sud,  s'étend  depuis  Barcelone  jusqu'à 
la  petite  lie  de  Formentera;  la  mesure  Je  ce  dernier  arc  a  été 
effectuée  par  MM.  Biot  et  Arago.  L'ensemble  de  ces  trois  opéra- 
tions a  donc  fourni  la  longueur  de  toute  la  native  de  ta  wvfcxv- 
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dienne  de  Dunkerque,  comprise  entre  les  parallèles  de 
Greenwich  et  de  Formenlera:  cet  arc  de  méridienne,  dont  les 
verticales  extrêmes  font  entre  elles  un  angle  de  12°48'46",8,  est 
le  plus  grand  qui  ait  été  mesuré. 

Ce  grand  arc  suffit,  à  lui  seul,  pour  indiquer  que  la  terre  est 
réellement  aplatie  vers  les  pôles.  Voici,  en  effet,  les  résultats 
qu'il  fournit,  quand  on  le  divise  en  six  portions,  et  qu'on  déter- 
mine la  longueur  de  l'arc  de  t°^>our  chacune  de  ces  six  por- 
tions, comme  nous  l'avons  expliqué  précédemment  (§  103)  : 


NOMS  DES  STATIONS. 

LATITUDES 

MOYKNNB8. 

LONGUEUR 

OR    L'ANC    DK    1". 

40°      0'    50"             i             56  flSKt  .3* 

42     17     29 
44    41     49 
47     30    46 
49     56     29 
51     15     25 

56  960  ,46 

56  977  ,36 

57  069  ,31 
57  087  ,68 
57  097  ,62 

Evaux 

Dunkerque 

On  voit,  par  ce  tableau,  que  la  longueur  de  Tare  de  1°  est  d'au- 
tant plus  grande  que  la  latitude  correspondante  est  plus  élevée,  ce 
qui  est  le  caractère  auquel  nous  avons  dit  qu'on  devait  reconnaître 
l'aplatissement  de  la  ter  re.  Mais  cette  augmentation  de  la  longueur 
de  Tare  de  1°,  à  mesure  qu'on  s'éloigne  de  l'équateur  terrestre, 
pour  se  rapprocher  de  l'un  des  pôles,  est  encore  bien  plus  mise 
en  évidence  quand  on  compare  entre  eux  les  résultats  fournis 
par  les  opérations  de  France  et  d'fcspagne,  du  Pérou,  de  la  La- 
ponie,  et  d'autres  localités  encore,  où  des  opérations  de  même 
genre  ont  été  exécutées,  (/est  ce  que  montre  le  tableau  suivant  : 
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LATITUDES 
MOYENNES 


Pérou 

Inde.  '. 

Fiance  et  Espagne 

Angleterre 

Lapon) e , 


i«  31'  r 

12  32  21 

46  8  (i 

52  2  ?0 

66  20  10 


LONGUEUR 

UK    l'aHC    DB    1". 


56  736»,81 

56  7d2  ,3<i 

57  024  ,64 
57  066  ,06 
57  IP6  .16 
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§  10*.  Il  ne  suffit  pas  d'avoir  constaté  l'aplatissement  de  la 
terre,  par  l'augmentation  qu'éprouve  la  longueur  de  l'arc  de 
J°à  mesure  qu'on  s'éloigne  de  l'équateur.  11  faut  encore  cher- 
cher si  les  résultats  des  mesures  effectuées  s'accordent  à  indi- 
quer que  la  terre  a  bifn  la  forme  d'un  ellipsoïde  de  révolution, 
c'est-à-dire  si  l'accroissement  de  longueur  des  degrés,  en  allant 
de  l'équateur  au  pôle,  suit  bien  la  loi  qu'il  devrait  suivre  dans 
le  cas  où  les  diverses  méridiennes  de  la  terre  seraient  toutes  des 
ellipses  égales  entre  elles. 

Pour  y  arriver,  prenons  les  longueurs  de  deux  arcs  de  1°  com- 
pris dans  le  tableau  qui  précède,  par  exemple  celles  des  arcs  du 
Pérou  et  de  France.  La  connaissance  de  ces  deux  arcs,  et  des  la- 
titudes auxquelles  ils  correspondent,  suffit  pour  déterminer  la 
forme  de  l'ellipse  méridienne  de  la  terre,  dans  l'hypothèse  où  la 
terre  aurait  réellement  la  figure  d'un  ellipsoïde  de  révolution.  Il 
n'existe  en  effet  qu'une  seule  ellipse,  pour  laquelle  les  arcs  de  1°, 
correspondant  aux  latitudes  dont  il  s'agit,  aient  précisément  des 
longueurs  égales  à  celles  qui  ont  été  trouvées.  En  effectuant  la 
détermination  de  celle  ellipse,  par  des  moyens  que  nous  ne 
pouvons  indiquer' ici,  on  trouve  que  son  demi-grand  axe,  ou  le 
rayon  de  l'équateur  terrestre,  doit  être  égal  à  3  271  985l,33,  et 
que  la  différence  entre  ce  demi-grand  axe  et  le  demi- petit  axe, 
c'est-à-dire  entre  le  rayon  de  l'équateur  et  celui  qui  va  à  l'un 
des  pôles  de  la  terre,  est  égale  à  10  ti3ll,t4.  En  sorte  que  le  rap- 
port qui  existe  entre  cette  différence  et  le  demi-grand  axe,  rap- 
port que  Ton  nomme  Y  aplatissement,  a  pour  valeur  -,„',,,. 

Prenons  maintenant  deux  autres  arcs  de  1°,  celui  de  France 
et  celui  de  Laponie,  et  opérons  de  même.  Si  la  terre  a  bien  la 
figure  d'un  ellipsoïde  de  révolution,  nous  devrons  trouver  les 
mêmes  résultats.  Or,  en  effectuant  la  détermination  de  l'ellipse 
méridienne  de  la  terre  au  moyen  de  ces  deux  nouveaux  arcs, 
on  trouve  que  le  demi-grand  axe  de  l'ellipse  doit  être  égal  à 
3  277  149l,24;  que  la  différence  entre  le  demi- grand  axe  et  le 
demi-petit  axe  doit  être  de  1 0  236l,87  ;  et  qu'en  conséquence 
l'aplatissement  est  égal  à  -~r^* 

Cette  deuxième  combinaison  ne  fournit  pas  les  mêmes  nombres 
que  la  première.  11  en  serait  de  même  encore,  si  l'on  déterminait 
les  dimensions  de  l'ellipse  méridienne  de  la  terre  par  d'autres 
combinaisons  des  divers  résultats  contenus  dans  le  second  des 
tableaux  ci-dessus.  On  est  obligé  d'en  conclure  que  la  surface  de 
la  terre  n'a  pas  exactement  la  figure  d'un  ellipsoïde  de  révolu- 
tion :  car  les  différences  gui  existent  entre  les  À\vem%  n^Xcox* 
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obtenues  pour  le  demi-grand  axe  et  pour  l'a  plat  issemenl,  tout  en 
n'étant  pas  très-considérables,  sont  cependant  trop  fortes  pour 
pouvoir  être  attribuées  aux  erreurs  d'observation. 

§  109.  Il  est  aisé  de  se  rendre  compte  des  irrégularités  que 
présente  la  surface  de  la  terre,  et  qui  ibtt  qu'elle  diffère,  quoi- 
que très-peu,  de  la  forme  ellipsoïdale  quela  théorie  lui  assigne. 
La  surface  des  mers,  prolongée  à  travers  les  continents,  â  la- 
quelle toutes  les  mesures  sont  rapportées,  est  partout  dirigée 
perpendiculairement  à  la  verticale,  c'est-à-dire  à  la  direction  du 
fil  à  plomb.  Si  quelque  cause  accidentelle  vient  modifier  tant 
soit  peu  la  direction  du  fil  à  plomb  en  un  lieu  de  la  terre,  la 
direction  de  la  surface  des  mers  se  trouvera  affectée  par  la  même 
cause,  dans  le  voisinage  de  ce  lieu,  et  il  en  résultera  une  irré- 
gularité sur  cette  surface. 

Considérons,  par  exemple,  ce  qui  se  passe  aux  environs  d'une 
montagne  M,  fig.  169.  Soit  AB  la  direction  que  prendrait  le  fil  à 

plomb,  si  la  mou- 
lu tagne  n'existait  pas. 

La  présence  de  cette 
montagne  lui  fera 
prendre  une  direc- 
tion un  peu  diffé- 
rente AB';  car,  con- 
formément à  la  loi 
de  la  gravitation 
universelle,quiaété 
découverte  par  Newton,  et  dont  nous  parlerons  plus  tard,  la  masse 
de  la  montagne  attire  à  elle  le  corps  pesant  suspendu  à  l'extré- 
mité inférieure  dû  fil  à  plomb,  absolument  de  la  môme  manière 
qu'un  aimant  attire  un  morceau  de  fer.  Ce  corps  ne  peut  pas  cé- 
der complètement  à  l'attraction  de  la  montagne,  parce  que  l'at- 
traction qu'il  éprouve  de  la  part  de  la  masse  entière  de  la  terre 
tend  à  maintenir  le  fil  à  plomb  dans  la  direction  AB  ;  mais  il  en 
résulte  toujours  un  léger  changement  de  direction  de  ce  fil,  dans 
le  sens  indiqué.  De  l'autre  côté  de  la  montagne,  en  C,  le  fila 
plomb  éprouvera  une  déviation  en  sens  contraire;  au  lieu  d'être 
dirigé  suivant  CD,  comme  il  le  serait  si  la  montagne  M  n'existait 
pas,  il  s'incline  un  peu  vers  elle,  suivant  CD'.  La  surface  des 
mers  éprouve  en  conséquence  une  déviation  correspondante;  et 
pour  être  perpendiculaire  aux  verticales  AB',  CD',  il  faut  qu'elle 
présente  une  ondulation  telle  que  mm'm". 
>y  voit  par  là  que,  quoiqu'on  ne  s'occupe  \*as  des  irrégularités 


Fig.  169. 


RESULTATS  DES  DIVERSES  MESURES.  S 09 

de  la  surface  des  continents,  dans  tes  mesures  qui  ont  pour  objet 
la  détermination  de  la  figure  de  la  terre,  et  qu'on  rapporte  ces 
mesures  à  la  surface  idéale  suivant  laquelle  la  mer  se  mettrait  en 
équilibre  si  elle  pouvait  pénétrer  partout,  ces  irrégularités  se  font 
cependant  sentir,  par  l'influence  qu'elles,  ont  sur  la  forme  de 
cette  surface  idéale.  Partout  où  il  existe  une  chaîne  de  monta- 
gnes, la  surface  des  mers  prolongée  présente  une  ondulation  cor- 
respondante, mais  beaucoup  moins  prononcée.  On  comprend 
môme  que  la  répartition  inégale  des  densités  des  matières  qui 
composent  la  croûte  extérieure  de  la  terre  suffit  pour  détermi- 
ner des  inégalités  de  ce  genre  sur  la  surface  des  mers. 

La  mesure  d'un  arc  de  méridienne  effectuée  en  Italie,  par 
MM.  Plana  et  Carlini,  fournit  un  exemple  remarquable  de  la  dé- 
formation qu'une  cbaîne  de  montagnes  peut  apporter  sur  la  sur- 
face des  mers  prolongée  au-dessous  de  cette  chaîne.  L'arc  dont  il 
s'agit,  compris  entre  Andrate  et  Mondovi,  est  situé  près  du  ver- 
sant méridional  des  Alpes.  L'angle  compris  entre  les  verticales 
extrêmes  est  de  t°  T  27".  La  longueur  de  l'arc  de  1°  qu'on  en  a 
conclue  est  de  57  687  toises;  cet  arc  correspond  à  une  latitude 
moyenne  de  44°  57'  29".  Si  toutes  les  méridiennes  avaient  la 
forme  de  l'ellipse  déduite  de  la  combinaison  des  opérations  de 
France  et  du  Pérou  (§  108),  l'arc  de  1°  à  cette  latitude  moyenne 
aurait  une  longueur  de  57  013  toises  :  la  différence  énorme  de 
674  toises,  entre  le  résultat  de  la  mesure  et  celui  auquel  cette 
ellipse  conduit,  tient  à  la  présence  de  la  chaîne  des  Alpes.  Cette 
chaîne  agit  par  attraction  sur  le  fil  à  plomb,  à  chacune  des  extré- 
mités de  l'arc  mesuré  par  MM.  Plana  et  Carlini;  mais  son  action 
est  beaucoup  plus  forte  à  l'extrémité  nord  qu'à  l'extrémité  sud 
de  cet  arc.  Cette  action  tend  à  diminuer  l'angle  formé  par  les 
verticales  extrêmes  de  l'arc,  comme  on  s'en  rendra  compte  sans 
peine  ;  et  par  conséquent,  à  augmenter  la  longueur  de  l'arc  de 
1°  qu'on  obtient  en  divisant  la  longueur  totale  de  l'arc  mesuré 
par  l'angle  des  verticales  extrêmes  (§  103). 

On  comprend  maintenant  pourquoi  les  résultais  des  mesures 
effectuées  dans  divers  lieux  de  la  terre  ne  s'accordent  pas  à  four- 
nir les  mêmes  dimensions  pour  l'ellipse  méridienne,  quand  on 
les  combine  entre  eux  de  différentes  manières  ;  les  irrégularités 
dont  nous  venons  de  constater  l'existence  s'opposent  à  ce  que  cet 
accord  existe  complètement.  Cependant,  quand  on  met  de  côté 
les  arcs  mesurés  dans  des  circonstances  exceptionnelles  et  évi- 
demment désavantageuses,  tels  que  l'arc  d'Italie  dont  nous  ve- 
nons de  parler,  on  reconnaît  que  le  désacord  est  très-peu  im- 
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portant;  en  sorte  que,  si  l'on  fait  abstraction  des  irrégularités 
accidentelles  de  la  surface  des  mers,  comme  on  a  déjà  fait  abs- 
traction de  celles  beaucoup  plus  fortes  que  présente  la  surface 
des  continents,  on  peut  dire  que  la  terre,  dans  son  ensemble,  a 
la  forme  d'un  ellipsoïde  de  révolution. 

§  110.  Dimensions  de  la  terre}  valeur  du  mètre.  — 
Lorsque  Delambre  et  Méchain  eurent  achevé  la  mesure  de  Tare 
de  méridienne  compris  entre  Dunkerque  et  Barcelone,  une  com- 
mission de  savants  français  et  étrangers  fut  chargée  d'établir  un 
nouveau  système  de  poids  et  mesures,  en  se  basant  sur  les  résul- 
tats de  cette  grande  opération.  La  commission,  en  combinant  ces 
résultats  avec  ceux  qu'on  avait  précédemment  obtenus  au  Pérou 
et  dans  la  Laponie,  adopta  comme  ellipse  méridienne  de  la  terre 
une  ellipse  qui  correspondait  à  un  aplatissement  de  7J7,  et  dont 
le  quart  avait  une  longueur  de  h  130  740  toises.  La  dix-millio- 
nième partie  de  ce  quart  du  méridien  terrestre  fut  choisie  pour 
constituer  la  nouvelle  unité  de  longueur,  à  laquelle  on  donna 
le  nom  de  mètre.  La  valeur  du  mètre  fut  donc  fixée  à  0^513074, 
ou  bien  3  pieds  1 1  lignes  *296  millièmes  de  ligne  (on  sait  que  la 
toise  se  divisait  en  6  pieds,  le  pied  en  12  pouces,  et  le  pouce  eu 
12  lignes). 

Depuis  on  a  reconnu,  par  la  discussion  des  mesures  tant  an- 
ciennes que  récentes  qui  ont  été  exécutées  en  divers  lieux  de  la 
terre,  que  l'aplatissement  adopté  pour  arriver  à  la  détermination 
de  la  longueur  du  mètre  était  trop  faible.  L'ensemble  de  cei 
mesures  fait  voir,  en  effet,  que  l'aplatissement  de  la  terre  doit  être, 
à  très-peu  près,  de  ~.  Cette  modification  dans  la  valeur  de  l'apla- 
tissement en  entraîne  une  correspondante  dans  la  longueur  du 
quart  de  l'ellipse  méridienne,  qui,  au  lieu  d'être  de  10  millions 
de  mètres,  est  un  peu  plus  grand,  et  contient  10  000  856  mètres. 
Le  demi-grand  axe  de  cette  ellipse  méridienne,  qui  n'est  autre 
chose  que  le  rayon  de  l'équateur  terrestre,  a  une  longueur  de 
6  377  308  mètres;  le  à^emi-petit  axe  de  l'ellipse,  c'est-à-dire  le 
rayon  de  la  terre  qui  aboutit  à  un  des  pôles,  est  égal  à  6  356  080 
mètres  :  la  différence  entre  ces  deux  rayons  est  donc  de  21  318 
mètres,  c'est-à-dire  d'un  peu  plus  de  5  lieues  de  4  kilomètres. 

11  est  aisé  de  se  faire  une  idée  nette  de  l'aplatissement  de  la 
terre,  en  imaginant  que  l'on  construise  un  globe  qui  représente 
exactement  sa  forme.  Si  le  diamètre  de  l'équateur  de  ce  globe 
était  d'un  mètre,  le  diamètre  mené,  d'un  pôle  à  l'autre  ne  devrait 
différer  du  premier  que  de  -^  de  mètre,  c'est-à-dire  d'un  peu  plus 
àe  3  millimètres;  il  n'y  aurait  guère  qu'un  millimètre  et  demi 
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le  différence  entre  le  plus  grand  et  le  plus  petit  rayon  de  ce 
:\obe.  Ou  voit  tout  de  suite  qu'un  pareil  aplatissement  serait  tout 
à  fait  insensible  à  l'œil,  et  que  ce  n'est  que  par  des  mesures  pré- 
cises qu'on  pourrait  arriver  à  le  constater. 

Quoique,  d'après  ce  qui  vient  d'être  dit,  la  longueur  du  quart 
du  méridien  contienne  en  réalité  un  peu  plus  de  10  millions  de 
mètres,  la  différence,  qui  ne  va  pas  à  un  kilomètre,  est  assez  faible 
pour  qu'on  n'en  tienne  pas  compte,  toutes  les  fois  qu'il  ne  s'agit 
pas  d'arriver  à  un  résultat  d'une  extrême  précision.  On  peut 
même,  la  plupart  du  temps,  faire  abstraction  de  l'aplatissement, 
et  regarder  la  terre  comme  étant  une  sphère  dont  la  circonfé- 
rence est  de  40  000  kilomètres,  et  le  rayon  de  6  366  kilomètres. 

D'après  la  longueur  qui  a  été  trouvée  pour  le  quart  du  méri- 
dien terrestre,  la  valeur  moyenne  de  l'arc  de  1°  sur  cette  méri- 
dienne est  de  Ut  120m,6;  l'arc  de  \'  est  de  1  852m,  et  l'arc  de 
l'de30m,9. 

Ce  dernier  nombre  fait  voir  que,  quand  on  indique  la  latitude 
géographique  d'un  lieu,  avec  toute  la  précision  que  comporte  la 
détermination  des  latitudes,  il  est  nécessaire  de  bien  faire  con- 
naître à  quel  point  en  particulier  cette  latitude  se  rapporte,  puis- 
qu'il ne  faudrait  pas  se  déplacer  beaucoup  pour  que  la  latitude 
Irouvée  variât  d'une  seconde.  C'est  ainsi  qu'on  dit  que  la  latitude 
do  lieu  où  sont  installés  la  lunette  méridienne  et  les  deux  cercles 
muraux  de  l'Observatoire  de  Paris  est  de  48°  îiO'  11'7,  nombre  qui 
ne  pourrait  pas  s'appliquer  indifféremment  à  tel  ou  tel  point  de 
la  ville  de  Paris,  pas  même  aux  extrémités  nord  ou  sud  du  ter- 
rain qui  dépend  de  l'Observatoire.  Du  nord  au  sud  de  la  ville  de 
Paris, la  latitude  varie  de  plusieurs  minutes. 

§  111.  Globes  terrestres.  — On  construit  des  globes  qui  re- 
présentent la  terre,  et  sur  lesquels  se  trouve  l'indication  des  di- 
verses particularités  que  présente  sa  surface,  telles  que  les  conti- 
nents, les  fleuves,  les  montagnes,  les  villes,  etc.  Ces  globes,  aux- 
quels on  donne  le  nom  de  globes  terrestr es,  ne  peuvent  pas  rendre 
sensible  aux  yeux  lu  différence  qui  existe  entre  la  surface  de  la 
terre  et  une  surface  parfaitement  sphérique,  ainsi  que  nous  l'a- 
vons expliqué  il  n'y  a  qu'un  instant  (§  110);  aussi,  ne  cherche- 
l-on  pas  à  leur  donner  une  autre  forme  que  celle  dune  spbère. 
On  les  monle  ordinairement  sur  un  axe  qui  perce  leur  surface 
aux  deux  pôles,  et  les  deux  extrémités  de  cet  axe  sont  supportées 
par  un  appareil  de  cercles  montés  sur  un  pied  entièrement  sem- 
blable à  celui  que  nous  avons  déjà  vu  pour  les  globes  célestes 

ifif}.  130,  p.  14*2).  Au  moyen  de  cette  disposition,  on  peut  faire 
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tourner  le  globe  autour  de  son  axe,  de  manière  à  pouvoir  exa- 
miner à  son  aise  toutes  les  parties  de  sa  surface  ;  le  mouvement 
de  rotation  qu'on  lui  donne  ainsi  est  d'ailleurs  l'image  du  mou- 
vement dont  la  terre  est  animée  autour  de  la  ligne  des  pôles, 
ainsi  que  nous  l'avons  reconnu  précédemment  (§  75). 

La  construction  d'un  globe  terrestre  s'effectue  sans  difficulté, 
par  les  moyens  mômes  dont  nous  avons  parlé  pour  la  construc- 
tion des  globes  célestes  (§  92).  La  longitude  et  la  latitude  d'un  lieu 
sur  la  terre  jouant  le  môme  rôle  que  l'ascension  droite  et  la 
déclinaison  d'un  astre  sur  la  sphère  céleste,  on  peut  s'en  servir 
exactement  de  la  môme  manière  pour  placer  sur  le  globe  la  re- 
présentation des  divers  objets  qu'on  veut  y  figurer.  Le  globe  étant 
monté  sur  un  axe  autour  duquel  il  peut  tourner,  on  trace  sur  sa 
surface  un  grand  cercle  dont  le  plan  soit  perpendiculaire  à  Taxe, 
et  ce  grand  cercle  représente  l'équateur  terrestre.  Ayant  pris  à 
volonté,  sur  cet  équateur,  un  point  destiné  à  servir  d'origine  aux 
longitudes,  on  porte  sur  l'équateur,  à  partir  de  ce  point,  et  dans 
un  sens  convenable,  un  arc  égal  à  la 'longitude  du  lieu  dont  on 
veut  trouver  la  place  sur  le  globe  :  un  grand  cercle,  mené  par 
l'extrémité  de  cet  arc  et  par  les  deux  pôles,  représente  le  méri- 
dien de  ce  lieu,  sur  lequel  on  n'a  plus  qu'à  porter,  d'un  côté  ou 
de  l'autre  de  l'équateur,  une  distance  égale  à  la  latitude  du  lieu. 

Les  globes  terrestres  n'ont  pas,  comme  les  globes  célestes,  l'in- 
convénient de  retourner  les  objets  et  de  les  faire  voir,  pour  ainsi 
dire,  à  l'envers.  On  regarde  leur  surface  de  l'extérieur,  de  môme 
qu'on  est  placé  à  l'extérieur  de  la  surface  de  la  terre  pour  obser- 
ver les  diverses  particularités  qu'elle  présente. 

§  H 2.  Cartes  géographiques.  —  Les  cartes  géographiques 
sont  destinées  à  représenter,  sur  une  surface  plane,  des  portions 
plus  ou  moins  étendues  de  la  surface  de  la  terre.  Cette  représen- 
tation ne  peut  pas  se  faire  sans  qu'il  y  ait  des  déformations  dans 
certaines  parties,  ainsi  que  nous  l'avons  déjà  observé  à  l'occasion 
des  cartes  célestes  (§  93).  On  cherche  naturellement  à  construire 
les  cartes  géographiques,  de  manière  à  atténuer,  autant  que  pos- 
sible, ces  déformations.  Parmi  les  diverses  dispositions  qui  ont 
été  imaginées  pour  cela,  il  y  en  a  quelques-unes  qui  sont  ^rès- 
usitées;  nous  allons  les  faire  connaître,  en  ayant  soin  d'indiquer 
les  propriétés  spéciales  à  chacune  d'elles. 

La  première  chose  à  faire,  pour  construire  une  carte  géogra- 
phique, c'est  d'en  déterminer  le  canevas.  On  appelle  ainsi  un  en- 
semble de  lignes  droites  ou  courbes,  qui  se  croisent  dans  toute 
/'étendue  de  la  carte,  et  qui  représentent,  les  unes  une  série  de 
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méridiens  éq  m  distants,  le»  autres  une  série  de  parallèles  égale- 
ment équîdislanls.  Ce  canevas  divise  la  carte  en  un  assez  grand 
nombre  de  compartiments,  dans  chacun  desquels  on  place  sans 
peine  les  objets  qui  doivent  y  Cire  figurés,  soit  en  les  copiant  sur 
un  globe  terrestre  déjà  construit,  soit  en  les  plaçant  directement 
sur  la  carie  d'après  les  valeurs  de  leurs  longitudes  et  latitudes. 
Il  est  clair,  d'après  cela,  qu'il  nous  suffit  de  Taire  connaître  la 
construction  du  canevas  pour  chaque  espèce  de  carte. 

§  1 13.  Pour  figurer  toute  la  surface  de  la  terre  sur  une  seule 
carte,  de  manière  qu'on  puisse  en  embrasser  tout  l'ensemble  d'un 
coup  d'oeil,  on  construit  ce  qu'on  appelle  une  mappemonde.  Pour 
cela,  on  imagine  que  la  terre  soit  divisée  en  deux  hémisphères 
par  un  méridien,  et  l'on  représente  à  colé  l'une  de  l'autre  les 
surfaces  de  ces  deux  hémisphères. 

La  représentation  de  chacun  des  hémisphères  peut  s'effectuer 
de  diverses  manières.  On  pourrait,  par  exemple,  abaisser  de  cha- 
que point  de  sa  surface  une  perpendiculaire  sur  le  plan  du  mé- 
ridien auquel  il  se  termine,  et  prendre  le  pied  de  la  perpendicu- 
laire pour  figurer  sur  ce  plan  le  point  d'où  elle  a  été  abaissée. 
Dans  ce  système,  qui  est  désigné  sous  le  nom  de  projection  ortho- 
graphique, tous  les  parallèles  sont  représentés  sur  la  carte  par  des 
lignes  droites  parallèles  entre  elles  ;  et  les  méridiens  le  sont  pur 
des  ellipses  qui  ont  toutes  le 
même  grand  axe,  et  dont  les 
petits  axes  varient  suivant  l'o- 
bliquité plus  ou  moins  grande 
des  méridiens  auxquels  elles 
correspondent,  f>g.  170.  Ce 
système  de  représentation  d'un 
hémisphère  présente  un 
convénient  grave  qui  fait  qu'il 
n'est  pas  employé  :  c'est  que 
les  parties  de  l'hémisphère  qui 
sont  situées  près  du  méridien 
auquel  il  se  termine  sont  figu- 
rées en  raccourci,  et  que  la 
forme  qu'elles  affectent  sur  la 
farte  ne  peut  nullement  donner  une  idée  de  leur  forme  réelle. 

C'est  pour  obtenir  une  carte  qui  soit  exempte  de  ce  défaut,  qu'on 
a  imaginé  le  système  de  projection  stèréograihique.  Dans  ce  sys- 
tème, au  lieu  d'abaisser  d'un  point  quelconque  A  de  l'hémi- 
sphère, fig.  171,  uneperpendiculnircsurleplandu  méridien  MM, 
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qui  lui  sert  de  limite,  on  joint  te  point  A  a  l'extrémité  0  du  dia- 
*  tuèlrc  de  la  sphère  qui  est  perpendiculaire  au  méridien  MM  ;  el 
c  „  l'on  prend  le  point  a  où  la  ligne  AO 

perce  le  plan  MU,  pour  la  représen- 
tation du  point  A  sur  ce  plan.  D'à- 
pies  cela, la  figure  B, appartenant! 
]asurracederhéniisplière,setrouve 
_     représentée  sur  la  carie  parla  fi- 
lM  gure  b,  dont  le  contour  n'est  autre 
que  l'intersection  du  plan  MM  et  de 
la  surface  conique  ayant  pour  som- 
me I  le  point  0  et  pour  buse  le  con- 
tour de  B.  Les  lignes  telles  que 
Au,    qui  joignent  les    points  de 
"«•  m-  l'hémisphère    aux  points    corres- 

pondants de  la  carte,  sont  d'autant  plus  obliques  par  rapport  au 
plan  de  la  carte,  qu'elles  partent  de  points  plus  rapprochés  des 
bords  de  l'hémisphère  ;  il  en  résulte  que  ie  raccourci  qui  existait 
vers  les  bords  de  la  carte,  dans  la  projection  orthographique, 
ne  se  présente  plus  ici,  et  c'est  ce  qu'on  voulait  obtenir. 

I.a  projection  sléréographique  jouit  de  deux  propriétés  impor- 
tantes, que  nous  énoncerons  sans  les  dt' montrer.  La  première 
consiste  en  ce  que  tout  cercle  de  la  sphère,  que  ce  soit  un  méri-  . 
dien,  un  parallèle,  ou  bien  un  autre  cercle  placé  d'une  manière  • 
quelconque,  est  représenté  sur  la  carte  par  un  cercle.  La  seconde 
consiste  en  ce  que  l'angle  formé  par  deux  lignes  qui  se  coupent 
sur  la  sphère  est  égal  à  celui  que  forment  les  lignes  qui  les  re- 
présentent sur  la  carte.  (On  sait  qu'on  appelle  angles  de  deux 
lignes  courbes,  l'angle  compris  entre  les  tangentes  à  ces  lignes 
menées  par  le  point  où  elles  se  coupent.) 

La  première  propriété  permet  de  tracer  très-facilement  le  ca- 
nevas de  la  carte,  puisque  ce  canevas,  formé  de  la  représentation 
d'un  certain  nombre  de  parallèles  et  de  méridiens,  ne  se  com- 
pose que  d'arcs  de  cercle. 

La  seconde  propriété  en  entraîne  une  autre  de  la  plus  grande 
importance  :  c'est  que  tonte  figure  de  petites  dimensions  sur 
l'hémisphère  est  représentée  par  une  figure  semblable  sur  la 
carte.  Cela  résulte  de  ce  que,  celte  figure  de  la  sphère  pouvant 
être  regardée  comme  plane  a  cause  de  sa  petitesse,  tous  les  trian- 
gles dans  lesquels  on  peut  la  décomposer  sont  représentés  sur  ta 
carte  par  des  triangles  qui  ont  les  mêmes  angles  que  les  premiers, 
et  qui  par  conséquent  leur  sont  semblables;  l'ensemble  de  ces 
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triangles,  sur  la  sphère,  forme  donc  une  figure  semblable  à  celle 

que  formen!  les  triangles  correspondants  sur  la  carte.  Ainsi,  la 
projection  stéréographique  ne  déforme  pae  les  figures  très-peli- 
M  placées  n'importe  où  sur  l'hémisphère;  toutes  les  dimensions 
d'une  pareille  figure  sont  réduites  dans  un  même  rapport.  Mais 
ce  rapport,  suivant  lequel  la  réduction  se  fait,  varie  avec  la 
position  que  la  figure  occupe  sur  l'hémisphère.  Au  bord  de  la 
carte,  Il  n'y  a  pas  du  tout  de  réduction,  puisque  les  parties  du 
méridien  qui  limite  l'hémisphère  conservent  évidemment  leurs 
grandeurs  sur  la  carte.  Au  centre,  au  contraire,  les  dimensions 
KiDt  toutes  réduites  de  moitié;  car  la  ligne  cd,  fig.  171,  est  évi- 
demment la  moitié  de  la  ligne  CD. 
On  voit,  sur  la  figure  172,  quelle  est  la  disposition  du  c; 


d'une  mappemonde  construite  d'après  le  système  de  projection 
stéréographique.  i.es  méridiens  et  les  parallèles  y  sont  tous  re- 
présentés par  des  arcs  de  cercle,  qui  se  rencontrent  partout  à 
angle  droit,  comme  sur  la  sphère,  d'après  la  seconde  des  pro- 
priétés énoncées  ci-dessus. 

§  114.  Dans  la  construction  des  caries  particulières,  destinées 
âne  représenter  qu'une  portion  de  la  surface  de  la  terre,  telle  que 
l'Europe  ou  l'un  des  États  qui  la  composent,  on  cherche  bien,  au- 
tant que  possible,  à  conserver  les  formes  telles  qu'elles  existent 
sur  la  terre;  mais  on  cherche  surtout,  à  ne  pas  altérer  les  rap- 
ports d'étendue  superficielle  entre  les  diverses  parties  de  la  con- 
trée qu'on  veut  figurer.  Voici  en  quoi  consiste  le  système  qui  sa- 
tisfait le  mieux  à  ces  deux  conditions,  et  qui  a  été  en  consérçuiwwse 
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adopté  pour  la  construction  de  la  grande  carte  de  France,  que  le 
ministre  de  la  guerre  a  publiée  il  y  a  quelques  années. 

Soit.  MIN",  fit/.  173,  la  portion  de  la  surface  de  la  terre  que  l'on 
veut  représenter  sur  la  carte,  et  que  pous  supposerons  déjà  fi- 
gurée sur  un  globe.  On  commence  par  choisir  un  méridien  BAC 
et  un  parallèle  BAK  qui  la  traversent  en  passant  k  peu  près  par 
son  milieu.  Le  méridien  moyen  BAC  est  représenté  sur  la  carte 
par  une  ligne  droite  bae,fig.  114.  Pour  avoir  la  représentation  du 


parallèle  m 
l'on  veut  faire  passer  par 
le  pointa,  on  mène  en  a 
une  tangente  AO  au  mé- 
ridien moyen;  on  prend 
la  portion  de  celle  tan- 
gente comprise  entre 
le  point  A  et  le  point 
0  où  elle  cotise  l'aie 
PQ  du  globe,  et  on  la  porte 


la  ligne  droite  bue, 


à  partir  du  point  a;  enfin,  du  point  o  comme  centre,  on  dé- 
crit l'arc  de  cercle  dae,  qui  ligure  le  parallèle  moyen  sur  la  carte, 
Pour  avoir  les  aulres  parallèles,  on  porte  sur  la  ligne  bac  des  dis- 
tances af,  ag,  ah,  ai. . .  égales  respectivement  aux  longueurs  AF, 
AG,  AH,  Al...  des  arcs  du  méridien  moyen,  compris  entre  le 
point  A  et  les  divers  parallèles:  puis,  du  point  o  comme  centre, 
on  décrit  des  arcs  de  cercle  passant  par  les  points  /",  g,h,  i...  II 
ne  reste  plus  qu'à  figurer  les  méridiens  situés  de  part  et  d'autre 
du  méridien  moyen.  A  cet  effet,  on  porte  sur  les  cercles  qui  re- 
pré»entent  les  parallèles,  et  à  partir  de  la  ligne  droite  bac,  qui 
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correspond  au  méridien  moyen,  des  arcs  aa',  aa",...  ff,  //",.••  gg', 
gg*,...  hlï,  AA",.*-  respectivement  égaux  en  longueur  aux  arcs 
AA',  AA",...  FF't  FF",...  GG',  GG",...  HH',  HH",...  compris  sur  le 
globe  entre  le  méridien  moyen  et  les  autres  méridiens;  on  trace 
ensuite,  par  les  points  ainsi  obtenus,  des  lignes  courbes,  q'fa'h'ï, 
pYV/Avi'V..quireprésenlentlesméridiensGT'A'H'I\G//F,/A//H,,r/. 

Dans  ce  système  de  développement  d'une  portion  plus  ou  moins 
grande  de  la  surface  de  la  terre,  retendue  superficielle  des  di- 
verses parties  n'est  nullement  altérée;  c'est-à-d're,  que  des  con- 
trées de  môme  surface  sur  la  terre  occupent  également  des  sur- 
faces égales  sur  la  carte.  Pour  nous  en  rendre  compte,  il  nous 
suffira  de  comparer  un  quelconque  des  compartiments  formés  par 
le  canevas  de  la  carte,  au  compartiment  correspondant,  pris  sur 
le  globe  terrestre  qui  nous  a  servi  à  expliquer  sa  construction. 
Nous  supposerons,  ce  qui  est  toujours  permis,  que  les  méridiens 
et  les  parallèles  qui  composent  le  canevas  sont  extrêmement 
rapprochés  les  uns  des  autres,  en  sorte  que  les  compartiments 
qu'ils  déterminent  sont  d'une  très-petite  étendue.  Prenons,  par 
exemple,  sur  le  globe,  la  portion  de  surface  F'G'F"G"  ;  les  méri- 
diens et  les  parallèles  se  coupant  partout  à  angle  droit  sur  le 
globe,  cette  portion  de  surface  peut  être  regardée  comme  un 
rectangle  dont  F'F"  est  la  base  et  F' G'  la  hauteur.  Ce  rectangle 
est  représenté  sur  la  carte  par  la  figure  fg'f'g",  qui  n'est  pas  elle- 
même  un  rectangle,  parce  que  les  méridiens  et  les  parallèles,  sur 
la  carte,  ne  se  coupent  généralement  pas  à  angle  droit  ;  mais 
nette  figure  fg'f'g"  peut  être  regardée  comme  un  paraléllo- 
gramme,  qui  a  pour  base  ff  égal  à  F'F",  et  pour  hauteur  la  dis- 
tance des  deux  côtés  ff ,  g'g",  distance  qui  est  mesurée  par  fg 
égal  à  FG,  et  par  conséquent  égal  à  F'G'.  On  voit  donc  que  le  petit 
rectangle  F'G'F"G"  et  le  petit  parallélogramme  fy'fg"  sont 
égaux  en  surface  comme  ayant  môme  base  et  môme  hauteur; 
d'où  il  résulte  que  la  carte  représente  les  diverses  parties  de  la 
contrée  MN,  en  conservant  à  chacune  d'elles  la  môme  étendue 
superficielle  que  sur  le  globe,  c'est-à-dire  avec  des  étendues  su- 
perficielles proportionnelles  à  celles  qu'en t  ces  diverses  parties 
sur  la  surface  de  la  terre. 

A  cette  propriété,  le  système  de  développement  dont  il  s'agit 
eu  joint  une  autre,  c'est  de  ne  pas  déformer  beaucoup  la  portion 
de  la  surface  de  la  terre  qu'elle  représente.  On  s'en  fera  une  idée 
en  jetant  les  yeux  sur  une  carte  de  France,  construite  dans  ce 
système,  fiy.  175.  On  voit  que  l'angle  formé  par  un  méridien  et 
un  parallèle,  à  leur  point  de  rencontre,  est  partout  ^m  &V&ta«ro\. 
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d'un  angle  droit;  cet  angle  esl  exactement  droit  pour  tous  les 
pointe  de  rencontre  eilués  sur  le  méridien  moyen  bac,  ou  sur  le 
parallèle  moyen  due.  Les  divers  compartiments  du  canevas  ayant, 
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d'après  cela,  à  très-peu  près  la  même  forme  que  sur  la  sphère, 
il  en  esl  de  même  des  figures,  quelles  qu'elles  soient,  qui  sont 
tracées  dans  ces  compartiments.  Il  est  bien  clair  que  la  déforma- 
tion, qui  a  lieu  principalement  vers  les  angles  de  la  carte,  serait 
de  plus  en  plus  sensible,  à  mesure  que  celte  carte  représenterait 
une  étendue  de  pays  de  plus  en  plus  grande. 

g  H  S.  Les  caries  marines,  dont  les  navigateurs  se  servent  pour 
leurs  voyages,  sont  construites  d'une  manière  toute  différente; 
voici  en  quoi  consiste  le  principe  de  leur  construction.  Imaginons 
çue  la  surface  entière  d'un  globe,  qui  représente  la  terre, soitdi- 
ristfe  pn  no  grand  nomhre  de  fuseaux  de  même  largeur,  par  des 
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méridiens  éoûidistanla  le»  uns  des  autres,  fig.  (76;  et  qu'oo  ait 
nrconsCTi!  ut»  cylindre  à  ce  globe,  tout  du  long  de  l'equateur  EE. 
Les  génératrices  de  ce  cylin- 
dre ,  cotres  pondantauidivers 
points  A,B,C,...  de  l'equateur, 
seront  les  tangentes  A'AA", 
B'  BB*,CCC,..  .auxméridiens 
qui  passent  par  ces  points. 
Concevons quel'on  détache  le 
demi-fuseau  PAB  de  la  sur- 
face du  globe,  et  qu'on  le  re- 
dresse pour  l'appliquer  sur  la  t 
parti  ecorrespond  an  t  e  AB  A'  B  * 
du  cylindre  circonscrit.  La 
largeur  du  fuseau  allant  en 
diminuant  progressivement 
de  l'equateur  au  pôle,  il  ne 
pourra  pas  couvrir  la  bande 
cylindrique  ABA'B'  d'un  bord 
A  l'autre,  à  moins  qu'on  ne 
l'élargissed'unequanuïécon-  "   '    ~fi    ne. 

miableen  chaque  point  desa 

longueur.  Mais,  en  l'élargissant  ainsi,  on  altérera  la  forme  de  l;i 
portion  ilu  fuseau  comprise  enlre  les  parallèles  RS,  TU,  puisqu'on 
augmentera  la  longueur  des  cotes  TU.RSde  celte  figure.  II  n'y  a 
qu'un  moyen  d'empêcher  cetle  altération  de  forme  :  c'est  d'aug- 
menter lalongueur  des  cotés  TK,  LIS  dans  le  même  rapport.  Alors 
la  figure  ll'S'T'IJ'  ainsi  obtenue  sur  le  cylindre  sera  semblable  à 
la  ligure  HSTU  à  laquelle  elle  correspond  sur  le  globe;  puisque 
ces  deux  figures,  pouvant  être  considérées  chacune  comme  un 
rectangle, à  cause  de  leurs  très-petites  dimensions,  ont  leurs  bases 
et  leurs  hauteurs  proportionnelles. 

Chaque  demi-fuseau  étant  ainsi  développé  sur  la  surface  du  cy- 
lindre circonscrit  au  globe,  de  telle  manière  que  les  divers  pa- 
rallèles qui  le  traversent  s'éloignent  les  uns  des  autres  conformé- 
ment à  la  condition  qui  vient  d'être  indiquée,  la  portion  du 
demi-fuseau  située  (rès-près  du  pôle  P  se  trouvera  reportée  à  une 
dislance  extrêmement  grande  de  l'equateur  EE,  sur  la-surface  du 
cylindre;  on  s'en  rend  compte  sans  difficulté  en  observant  qu'un 
petit  rectangle  telqueRSTIl,  îoisindupêleP,  éprouve  un  accrois- 
sement considérable  dans  toutes  ses  dimensions.cn  passant  delà 
sphère,  sur  le  cylindre,  accroissement  qui  leni  i  *ft  ttxtft  dwm. 
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un  rapport  de  plus  en  plus  grand,  à  mesure  que  ce  rectangle  est 
pris  plus  près  du  pôle.  Le  demi -fuseau,  ainsi  transformé,  cou- 
vrira donc  la  totalité  de  la  bande  cylindrique  ABA'B',  Jusqu'à  une 
distance  infinie  de  l'équateur  EE;  et,  si  Ton  opère  de  même  pour 
tous  les  demi-fuseaux  dont  se  compose  la  surface  entière  du 
globe,  on  voit  qu'ils  viendront  occuper,  par  leur  ensemble,  la 
totalité  de  la  surface  du  cylindre  circonscrit,  que  nous  supposons 
s'étendre  indéfiniment  au-dessus  et  au-dessous  de  l'équateur  EE. 
Imaginons  maintenant  que  l'on  ouvre  la  surface  du  cylindre  le 
long  d'une  de  ses  génératrices,  et  qu'on  la  développe  sur  un  plan; 
ce  développement,  contenant  l'indication  des  divers  objets  re- 
marquables qui  étaient  primitivement  marqués  sur  le  globe, 
constituera  une  carte  marine. 

Il  est  aisé  de  voir,  d'après  cela,  en  quoi  consiste  le  canevas 
d'une  carte  marine.  Tous  les  méridiens  du  globe  s'appliquent 
sur  le  cylindre  suivant  des  génératrices,  et  deviennent  par  con- 
séquent, après  le  développement  du  cylindre,  des  lignes  droites 
parallèles  entre  elles  et  perpendiculaires  à  la  ligne  droite  suivant 
laquelle  se  développe  l'équateur;  ces  lignes  droites  parallèlessont 
équidistantes  les  unes  des  autres,  si  elles  représentent  des  méri- 
diens équidistants  sur  le  globe.  Les  parallèles  de  la  sphère  de- 
viennent sur  la  carte  des  lignes  droites  parallèles  à  l'équateur, et 
par  conséquent  perpendiculaires  à  celles  qui  représentent  les 
méridiens  ;  mais,  si  ces  parallèles  sont  équidistants  sur  la  sphère, 
ils  ne  le  sont  plus  sur  la  carte,  où  leurs  distances  augmentent 
de  plus  en  plus,  à  mesure  qu'ils  correspondent  à  des  latitudes 
plus  élevées. 

La  figure  177  peut  donner  une  idée  des  cartes  marines;  elle 
représente  toute  la  portion  de  la  surface  de  la  terre  qui  s'étend 
de  part  et  d'autrede  l'équateur,  jusqu'aux  parallèles  dont  la  lati- 
tude est  de  80  degrés.  On  y  remarque  sans  peine  l'agrandissement 
progressif  qu'éprouvent  les  diverses  parties  de  la  terre  figurées 
sur  cette  carte,  à  mesure  qu'elles  s'éloignent  de  l'équateur.  Aussi 
commet  trait-on  de  graves  erreurs,  si  l'on  s'en  servait  pour  com- 
parer les  divers  pays  sous  le  rapport  de  leur  étendue  superficielle. 
Mais  ce  défaut  des  cartes  marines  est  amplement  compensé  par 
une  propriété  précieuse,  qui  les  a  fait  adopter  exclusivement 
pour  les  voyages  maritimes,  et  que  nous  allons  faire  connaître. 

Le  plus  court  chemin  d'un  point  à  un  autre,  sur  la  surface 

d'une  sphère,  est  l'arc  de  grand  cercle  qui  joint  ces  deux  points. 

Jl  semblerait  donc  que  c'est  suivant  un  arc  de  grand  cercle  que 

les navigateurs  devraient  se  diriger  sur  la  mer,  pour  atteindre  le 
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nul  de  leur  voyage.  Mais  cette  route  circulaire  ferait  des  angles 
différents  avec  les  méridiens  menés  par  ses  divers  points,  et  il 
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en  résulterait  une  certaine  complication  pour  donner  a  chaque 
iDilant  une  direction  convenable  à  la  marche  du  navire.  11  est 
beaucoup  plus  commode  de  se  diriger  de  manière  à  couper  tous 
les  méridiens  sous  le  même  angle;  en  effet,  une  fois  qu'on  sait 
sous  quel  angle  on  doit  les  couper,  pour  arriver  en  un  lieu  déter- 
miné, on  n'a  plus  qu'a  s'assurer,  au  moyen  de  la  boussole,  que 
la  direction  de  la  marche  du  navire  fait  bien  constamment  cet 
angle  connu  avec  la  direction  du  méridien  correspondant  à 
chacun  des  points  de  la  route  parcourue.  La  route  que  l'on  suit 
ainsi  sur  la  mer  n'est  pas  un  arc  de  grand  cercle;  mais  elle  en 
diffère  assez  peu.  tant  qu'on  ne  la  prend  pas  dans  une  très- 
grande  étendue,  et  la  langueur  du  chemin  parcouru  n'est  pas 
beauroup  plus  grande  que  celle  de  l'arc  de  grand  cercle  qui  joint 
les  deux  extrémités  de  ce  chemin.  Celle  ligne  courbe,  suivant 
laquelle  se  dirigent  les  navigateurs  sur  1a  mer,  porte  le  nom  de 
loiodromie.  Il  est  aisé  de  voir  quelle  forme  prenduneloxodromie 
sur  les  cartes  marines,  construites  comme  nous  \ewy[w>  4e,  V\\\- 
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diquer.  Une  portion  quelconque  de  celte  ligne,  comprise  entre 
deux  méridiens  très-voisins  l'un  de  l'autre,  peut  toujours  <Mre 
regardée  comme  la  diagonale  ST  d'un  petit  rectangle  RSTU, 
fig.  176,  formé  par  les  méridiens  et  les  parallèles  de  ses  deux 
extrémités;  cette  portion  ST  de  loxodromie  prendra  donc  la  po- 
sition ST'  sur  la  surface  du  cylinde  circonscrit,  et,  comme  le 
rectangle  R'ST'tT  est  semblable  au  rectangle  RSTU,  elle  fera  avec 
le  méridien  R'T'  un  angle  égal  à  celui  qu'elle  faisait  avec  le  mé- 
ridien RT  sur  la  sphère  ;  donc  la  loxodromie  qui  rencontre  tous 
les  méridiens  sous  le  môme  angle  sur  la  surface  de  la  sphère,  les 
rencontrera  encore  tous  sous  le  môme  angle  sur  la  surface  du 
cylindre  circonscrit,  et  par  conséquent  aussi  sur  la  carte  qui  est 
le  développement  de  ce  cylindre.  Mais  les  méridiens  sont  repré- 
sentés sur  la  carte  par  des  lignes  droites  parallèles  entre  elles; 
et  comme  il  n'y  a  qu'une  ligne  droite  qui  puisse  rencontrer  tou- 
tes ces  parallèles  sous  un  môme  angle,  il  en  résulte  que  la  loxo- 
dromie est  nécessairement  représentée  sur  la  carte  marine  par 
une  ligne  droite. 

C'est  en  cela  que  consiste  la  propriété  des  cartes  marines  que 
nous  voulions  faire  connaître.  Il  est  aisé  de  voir  combien  cette 
propriété  facilite  aux  marins  la  détermination  de  la  direction 
qu'ils  doivent  donner  à  la  marche  de  leur  navire.  Après  avoir 
bien  fixé,  sur  la  carte,  le  point  où  ils  se  trouvent,  el  celui  où  ils 
veulent  aller,  ils  tracent  une  ligne  droite  entre  ces  deux  points  : 
l'angle  que  cette  ligne  droite  fait  avec  une  quelconque  de  celles 
qui  représentent  les  méridiens  est  précisément  l'angle  sous  lequel 
la  marche  du  navire  doit  couper  les  méridiens  sur  la  surface  de  la 
mer.  Habituellement  le  navire  ne  suit  pas  rigoureusement  la  ligne 
qu'on  veut  lui  faire  suivre,  soit  parce  que  les  moyens  employés 
pour  reconnaître  la  direction  de  sa  marche  ne  sont  pas  très- 
exacts,  soit  parce  qu'il  se  trouve  emporté  latéralement  par  les 
courants  qui  existent  dans  beaucoup  de  parties  de  l'Océan.  Aussi, 
après  avoir  uavigué  pendant  quelque  temps,  cherche-t-on  à  dé- 
terminer le  lieu  qu'on  occupe  sur  la  nier,  au  moyen  d'observa- 
tions dont  nous  parlerons  plus  tard.  Quand  on  a  trouvé  la  lon- 
gitude et  la  latitude  de  ce  lieu,  on  le  place  sur  la  carte  marine, 
et,  en  le  joignant  par  une  ligne  droite  au  point  vers  lequel  on  se 
dirige,  on  trouve  une  nouvelle  valeur  de  l'angle  sous  lequel  la 
marche  du  navire  doit  rencontrer  le  méridien,  valeur  dont  on 
se  sert  comme  précédemment. 


CHAPITRE  TROISIÈME. 

DU    SOLEIL. 


LOIS   DU   MOUVEMENT  DU  SOLEIL. 

§  116.  Après  avoir  étudié  le  mouvement  d'ensemble  des  étoiles, 
mouvement  qui,  comme  nous  l'avons  vu,  n'est  qu'une  apparence 
due  à  la  rotation  de  la  terre  sur  elle-même,  nous  devons  nous 
occuper  de  chercher  les  lois  du  mouvement  des  astres  errants, 
c'est-à-dire  de  ces  astres  que  nous  avions  mis  de  côté  tout  d'a- 
bord, et  qui  viennent  successivement  se  placer  dans  diverses  con- 
stellations du  ciel.  Parmi  ces  astres  errants,  le  soleil  est  sans  con- 
tredit celui  qui  nous  intéresse  le  plus,  en  raison  de  l'influence 
considérable  qu'il  exerce  sur  notre  existence.  C'est  lui  qui,  par  sa 
présence  ou  son  absence  au-dessus  de  l'horizon,  détermine  la 
succession  des  jours  et  des  nuits;  c'est  encore  lui  qui,  par  suite 
des  lois  de  son  mouvement,  détermine  ces  alternatives  de  chaleur 
et  de  froid  qui  constituent  nossuisons.  Aussi  commencerons-nous 
l'étude  des  astres  errants  par  ce  qui  se  rapporte  au  soleil. 

§  117.  ïïje  soleil  se  déplace  parmi  les  étoiles.  —  Le  soleil, 
par  la  grande  lumière  qu'il  répand  dans  l'atmosphère  de  la  terre, 
nous  empoche  de  voir  les  étoiles  en  plein  jour;  aussi  ne  recon- 
nalt-on  pas  immédiatement  qu'il  doive  bien  (Mre  rangé  dans  la 
classe  des  astres  errants,  puisqu'on  ne  peut  pas  comparer  sa  posi- 
tion dans  le  ciel  à  celle  des  étoiles  dont  il  est  voisin.  Il  est  vrai 
qu'avec  les  lunettes  on  peut  voir  les  étoiles  les  plus  brillantes, 
pendant  que  le  soleil  est  au-dessus  de  l'horizon  ;  mais  il  faut,  pour 
cela,  que  leur  distance  angulaire  à  cet  astre  soit  d'au  moins 
15  degrés,  ce  qui  fait  qu'on  ne  peut  guère  se  servir  de  ce  moyen 
pour  s'assurer  que  le  soleil  se  déplace  sur  la  sphère  célesle,  à 
travers  les  constellations  dont  elle  est  couverte. 

Au  premier  d'abord,  il  semble  que  le  soleil  se  meuve  chaque 
jour  uniquement  en  vertu  du  mouvement  diurne,  c'est-à-dire  que 
son  mouvement  soit  précisément  celui  qu'il  aurait  s'il  était  fixé 
invariablement  à  la  sphère  céleste,  et  qu'il  fût  entraîné  par  elle 
dans  son  mouvement  apparent  autour  de  l'axe  du  monde.  On  le 
voit,  en  effet,  se  lever  du  côté  de  l'orient,  puis  s'élever  de  plus  en 
plus  au-dessus  de  l'horizon  en  même  temps  qu'il  se  rapproche  du 
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plan  méridien  ;  traverser  ce  plan,  s'en  éloigner  ensuite  en  se  rap- 
prochant de  plus  en  plus  de  l'horizon,  et  enfin  se  coucher  du 
coté  de  l'occident.  Son  mouvement  apparent  de  chaque  jour,  en 
un  mot,  paraît  entièrement  le  môme  que  celui  de  l'une  des  étoiles 
que  Ton  aperçoit  lorsqu'on  se  tourne  du  côté  du  midi.  Mais  l'ob- 
servation attentive  des  circonstances  que  présente  le  mouvement 
du  soleil  fait  voir  qu'il  existe  des  différences  essentielles  entre  ce 
mouvement  et  celui  d'une  étoile.  Voici  en  quoi  consistent  ces  dif- 
férences. 

Si  l'on  observe  une  même  étoile  plusieurs  jours  de  suite,  en  se 
plaçant  toujours  dans  le  môme  lieu,  on  la  verra  se  lever  constam- 
ment au  même  point  de  l'horizon  ;  si  Ton  a  remarqué  un  objet 
terrestre  qui,  du  lieu  où  Ton  est  placé,  se  trouve  exactement  dans 
la  direction  du  point  où  l'étoile  se  lève  le  premier  jour,  on  verra 
qu'il  en  sera  toujours  de  même  les  jours  suivants,  et  cela  quel 
que  soit  le  nombre  des  jours  pendant  lesquels  on  répétera  cette 
observation.  Le  soleil,  au  contraire,  se  lève  tantôt  en  un  point  de 
l'horizon,  tantôt  en  un  autre  point.  Si  un  jour  on  l'a  vu  se  lever 
dans  la  direction  d'un  objet  terrestre,  le  lendemain  il  se  lève  un 
peu  à  côté  de  celte  direction  ;  le  surlendemain  il  se  lève  un  peu 
plus  loin,  et  ainsi  de  suite.  Le  point  de  l'horizon  où  le  soleil  se 
lève  semble  osciller  entre  certaines  limites  :  tantôt  il  se  rappro 
che  du  nord  ;  tantôt,  au  contraire,  il  s'en  éloigne  pour  se  rappro- 
cher du  midi.  On  observe  des  différences  du  même  genre,  quand 
on  compare  le  coucher  du  soleil  au  coucher  d'une  étoile  :  le  pre- 
mier a  lieu,  tantôt  dans  une  direction,  tantôt  dans  une  autre; 
tandis  que  le  second  s'effectue  toujours  en  un  même  point  de 
l'horizon. 

Lorsqu'une  étoile  arrive  au  point  le  plus  élevé  de  sa  course 
diurne  et  traverse  le  plan  méridien,  sa  hauteur  au-dessus  de 
l'horizon  est  toujours  la  même,  quel  que  soit  le  jour  où  on  l'ob- 
serve dans  celte  position.  Il  n'en  est  pas  ainsi  du  soleil;  tout  le 
monde  sait  qu'il  s'élève  beaucoup  plus  au-dessus  de  l'horizon  en 
été  qu'en  hiver. 

Si  l'on  observe  le  ciel  peu  de  temps  après  le  coucher  du  soleil, 
on  voit  certaines  étoiles  dans  le  voisinage  du  point  de  l'horizon  où 
il  a  disparu.  En  répétant  cette  observation  plusieurs  jours  de 
suite,  on  reconnaît  que  ces  étoiles  sont  de  plus  en  plus  près  de 
l'horizon  lorsqu'on  commence  aies  apercevoir.  Au  bout  de  quel- 
ques jours,  on  ne  les  voit  plus;  elles  sont  déjà  couchées  lorsque 
)'affai bassement  de  la  lumière  répandue  dans  l'atmosphère  com- 
mence  à  permettre  de  voir  des  étoiles  dvi  côté  de  l'occident.  Quel- 
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ques  jours  plus  tard,  si  Ton  regarde  le  ciel  vers  l'orient,  un  peu 
avant  le  lever  du  soleil,  on  revoit  ces  mômes  étoiles  qu'on  avait 
cessé  de  pouvoir  observer  à  l'occident,  après  le  coucher  de  cet 
astre  ;  elles  semblent  avoir  passé  de  l'autre  côté  du  soleil,  ou  plu- 
tôt le  soleil  semble  s'être  avancé  vers  l'orient,  par  rapport  à  elles. 

11  est  impossible,  d'après  cela,  de  regarder  le  soleil  comme  étant 
fixe  parmi  les  étoiles,  et  ne  se  mouvant  chaque  jour  qu'en  vertu 
du  mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste.  Le  déplacement  con- 
tinuel de  cet  astre  à  travers  les  constellations  est  mis  en  évidence 
par  les  circonstances  que  nous  venons  de  signaler,  tout  aussi  bien 
que  s'il  n'empêchait  pas  d'apercevoir  les  étoiles  qui  sont  dans  son 
voisinage,  et  qu'on  le  vit  ainsi  occuper  successivement  différentes 
positions  par  rapport  à  elles.  On  doit  donc  regarderie  soleil  comme 
animé  de  deux  mouvements  :  il  se  meut  sur  la  sphère  céleste 
parmi  les  étoiles,  et  en  môme  temps  il  est  emporté  parla  sphère, 
dans  sa  rotation  autour  de  Taxe  du  monde.  Une  mouche  qui  mar- 
che sur  la  surface  d'un  globe,  pendant  qu'on  fait  tourner  le  globe 
autour  d'un  diamètre,  peut  donner  une  idée  nette  de  ce  double 
mouvement  du  soleil. 

La  rotation  diurne  delà  sphère  céleste  n'étant  qu'une  apparence 
due  à  ce  que  la  terre  tourne  sur  elle-même,  nous  pouvons  faire 
abstraction  de  ce  mouvement,  et  considérer  le  ciel  tel  que  nous  le 
verrions  si  la  terre  ne  tournait  pas.  Les  étoiles  nous  paraîtraient 
alors  complètement  immobiles;  mais  il  n'en  serait  pas  de  même 
du  soleil;  il  serait  encore  auimé  du  mouvement  propre  dont  nous 
venons  de  reconnaître  l'existence.  C'est  ce  mouvement  propre  du 
soleil  que  nous  allons  étudier  eu  détail  dans  ce  qui  suit. 

§  118.  Observation  du  soleil  au  moyen  de  l'ombre  qu'il 
produit.  —  Tout  corps  opaque  exposé  aux  rayons  du  soleil  ar- 
rête une  partie  de  ces  rayons;  il  existe  en  conséquence,  en  ar- 
rière du  corps,  un  certain  espace  dans  lequel  aucun  des  rayons 
lumineux,  émanés  directement  du  soleil,  ne  peut  pénétrer  :  cet 
espace  est  ce  que  l'on  appelle  Yombre  du  corps.  L'ombre  est  ren- 
due sensible  aux  yeux,  toutes  les  fois  que  la  surface  d'un  objet  est 
située  en  partie  à  son  intérieur,  et  en  partie  dans  l'espace  où  pénè- 
trent les  rayons  du  soleil  :  il  existe  alors  un  contraste  frappant  en- 
tre l'aspect  de  la  partie  de  cette  surface  qui  est  plongée  dans 
l'ombre,  et  celui  de  la  partie  que  le  soleil  éclaire.  L'ombre  d'un 
corps  étant  toujours  directement  opposée  au  soleil,  on  comprend 
que  l'observation  de  l'ombre,  à  un  instant  quelconque,  puisse 
faire  connaître  la  position  que  le  soleil  occupe  à  cet  instant  dans 
le  ciel.  Aussi  ce  moyen  d'observation  pouv  \e  wft&\\  ^A-A  &fc. 
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Fig.  178. 


employé  pendant  longtemps,  et  Test -il  môme  encore  maintenant, 
toutes  les  fois  qu'il  ne  s'agit  pas  d'atteindre  une  grande  précision. 
Avant  d'indiquer  la  disposition  des  instruments  qui  ont  été  ima- 
ginés pour  observer  le  soleil  au  moyen  de  l'ombre  qu'il  produit,  il 
est  nécessaire  de  faire  con  naî  tre  u  ne  particularité  que  présente  tou- 
jours cette  ombre,  et  qui  nuit  beaucoup  à  l'exactitude  des  obser- 
vations. Soit  A,  fig,  178,  une  surface  sur  laquelle  se  projette  l'om- 
bre d'un  écran  B.  Si  le  soleil 
se  réduisait  à  un  simple  point 
lumineux,  comme  une  étoile,  on 
trouverait  la  limite  latérale  de 
l'ombre  sur  la  surface  A,  en  me- 
nant un  plan  par  l'arête  mn  de 
l'écran  et  par  le  soleil,  et  cher- 
chant la  ligne  suivant  laquelle  ce 
plan  couperait  la  surface  A.  Mais 
il  n'en  est  pas  ainsi  ;  le  soleil  a 
des  dimensions  transversales  très- 
appréciables  ;  et,  si  l'on  mène 
par  l'arête  mn  deux  plans  qui 
touchent  le  soleil,  l'un  d'un  côté, 
l'autre  d'un  autre  côté,  ces  deux  plans  font  entre  eux  un  angle 
qui  est  loin  d'être  nul.  Soient  np,  nq  les  intersections  de  ces  deux 
plans  avec  la  surface  A.  Il  est  bien  clair  qu'un  point  tel  que  r,  si- 
tué en  dehors  de  l'angle  pnq,  et  du  côté  convenable,  pourra  rece- 
voir des  rayons  lumineux  de  la  totalité  de  la  surface  du  soleil, 
sans  que  l'écran  B  s'y  oppose  en  aucune  manière;  il  est  clair 
également  qu'un  point  tel  que  s,  situé  aussi  en  dehors  de  l'angle 
pnq,  mais  de  l'autre  côté,  ne  pourra  recevoir  la  lumière  d'aucun 
point  de  la  surface  du  soleil.  Mais,  si  l'on  prend  un  point  dans 
l'angle  pnqy  ce  point  recevra  des  rayons  provenant  d'une  portion 
seulement  de  la  surface  du  soleil,  portion  dont  la  grandeur  variera 
suivant  que  le  point  sera  plus  ou  moins  près  de  l'un  ou  de  l'autre 
des  deux  côtés  de  l'angle  pnq.  L'espace  compris  dans  l'angle  pnq 
sera  donc  inégalement  éclairé  dans  ses  diverses  parties  :  il  pré- 
sentera une  dégradation  progressive  de  lumière  d'un  bord  à  l'au- 
tre, et  établira  un  passage  insensible  entre  la  partie  de  la  surface 
A,  qui  est  éclairée  par  la  totalité  du  soleil,  et  celle  qui  n'en  reçoit, 
au  contraire,  aucun  rayon  de  lumière.  Cet  espace  intermédiaire 
entre  la  lumière  et  l'ombre  se  nomme  la  pénombre.  On  voit  que 
sa  largeur  est  d'autant  plus  grande,  qu'on  la  prend  plus  loin  de 
rHréte  mn  qui  lui  a  donné  naissance  -,  \\  eti  i-taiilte  que  l'ombre 
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projetée  par  uq  corps  sur  une  surface  est  d'autant  moins  nette  et 
tranchée  sur  ses  bords,  que  le  corps  est  plus  éloigné  de  la  surface, 
ainsi  que  tout  le  inonde  a  pu  le  constater. 

§  149.  Parmi  les  dispositions  imaginées  pour  observer  le  soleil 
à  l'aide  de  l'ombre  qu'il  produit,  nous  citerons  d'abord  les  nr- 
milles  ou  cercles  de  cuivre,  employés  anciennement  par  les  as- 
tronomes d'Alexandrie,  fig.  179.  Pour  trouver  le  moment  où  lo 
soleil  venait  se  pla- 
cer dans  le  plan  de 
l'un  de  ces  cercles, 
il  suffisait  d'obser- 
ver l'instant  précis 
où  la  concavitédela 
partie  postérieure 
ducercle  était  com- 
plètement dans 
l'ombre  produite 
par  la  partie  anté- 
rieure. Par  suite 
de  la  présence  de 
la  pénombre,  la 
largeur  de  l'ombre 
pure,  projetée  à  cet 
instant  par  la  par- 
tie antérieure  du 
cercle,  était  plus 
petite  que  l'épais- 
seur du  cercle  lui-môme  ;  aussi  celte  ombre  pure  ne  pouvait-elle 
pas  couvrir  entièrement  lasurface  intérieure  delà  partie  opposée; 
maison  jugeait  que  le  soleil  élait  exactement  dans  le  plan  du  cer- 
cle, lorsque  l'ombre  pure  élait  au  milieu  de  l'épaisseur  du  cercle, 
c'est-à-dire  lorsque  les  deux  portions  de  pénombre  qui  l'accom- 
pagnaient de  part  et  d'autre  avaient  la  même  largeur. 

§  120.  Une  autre  disposition,  dont  l'usage  a  été  beaucoup  plus 
répandu,  consiste  à  installer  une  tige  mince  dans  une  position 
particulière,  à  côté  d'une  surface  sur  laquelle  la  lige  doit  projeter 
son  ombre;  l'observation  de  la  position  que  l'ombre  de  la  tige 
occupe  sur  cette  surface  fait  connaître  la  position  correspond  an  le 
du  soleil  dans  le  ciel.  Un  pareil  instrument  se  nomme  un  gno- 
mon ;  la  tige  qui  produit  l'ombre  porte  le  nom  de  style. 

Lorsque  le  gnomon  est  uniquement  destiné  à  déterminer  la  po- 
sition que  le  soleil  occupe  dans  le  ciel  à  un  taitaxiV  <\w*\wwap&, 


Fig.  179. 
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on  dispose  le  style  verticalement,  en  an  point  d'une  surface  plane 
et  horizontale,  sur  laquelle  il  doit  projeter  son  ombre,  fig.  180. 
(le  n'est  que  pour  satisfaire  à  certaines  conditions  spéciales,  qu'on 

donne  au  style  une  au- 
tre direction,  comme  on 
le  voit  sur  la  plupart  de 
nos  cadrans  solaires,  qui 
sont  de  véritables  gno- 
mons, et  sur  lesquels 
nous  donnerons  plus 
tard  quelques  dévelop- 
pements. Un  gnomon, 
disposé  comme  l'indique 
la  figure  180,  peut  con- 
duire, relativement  au 
soleil,  exactement  aux 
mômes  résultats  qu'un 
théodolite  (§  48)  ;  il  peut 
fournir,  par  une  seule 
observation,  l'azimut  et 
la  distance  zénithale  de 
cet  astre.  Si  l'on  a  tracé 
d'avance  une  ligne  droite  AC,  sur  la  surface  horizontale  qui  reçoit 
l'ombre,  et  à  partir  du  pied  du  style,  l'angle  CAD,  formé  par  la 
direction  de  l'ombre  avec  cette  ligne  droite,  sera  précisément 
l'azimut  du  soleil,  compté  à  partir  du  plan  vertical  BAC.  On  trace 
habituellement  la  ligne  AC  dans  la  direction  du  méridien  ;  en 
sorte  que  l'azimut  obtenu  est  compté  à  partir  de  ce  plan.  Quant 
à  la  distance  zénithale  du  soleil,  on  la  déduit  de  la  longueur  AC 
de  l'ombre  du  style;  connaissant  celte  longueur,  on  peut  en  con- 
clure l'angle  B  du  triangle  rectangle  BAD,  et  par  conséquent  la 
distance  zénithale  apparente  SBZ  du  soleil  qui  est  égale  à  cet 
angle;  il  n'y  a  plus  alors  qu'à  corriger  cette  distance  zénithale 
de  l'effet  de  la  réfraction  atmosphérique,  pour  avoir  la  distance 
zénithale  vraie  du  soleil. 

Pourobtenirdesrésultatsd'une  certaine  exactitude,  dans  la  me- 
sure de  l'azimut  et  de  la  distance  zénithale  à  l'aide  d'un  gnomon, 
il  est  nécessaire  de  donner  des  dimensions  un  peu  grandes  à  ce 
gnomon.  Mais,  à  mesure  qu'on  augmente  la  longueur  du  siyle,  et 
que,  parconséquent,  son  extrémité  supérieure  se  trouve  pluséloi- 
guèe  ()e  J'ombre  qu'elle  projette,  l'influence  de  la  pénombre  croît, 
et  lïnceititude  que  comporte  l'observation  &a  V ombre  croît  avec 


Fig.    180. 
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elle.  Aussi  le  degré  d'approximation  avec  lequel  la  position  du 
soleil  est  donnée  par  un  gnomon  à  style  est- il  loin  d'être  compa- 
rable à  celui  qui  résulte  de  remploi  des  cercles  à  lunettes,  et  en 
particulier  du  théodolite. 

§  121.  C'est  la  pénombre  qui  est  Tunique  cause  de  l'inexacti- 
tude des  observations  du  soleil,  faites  au  moyen  du  gnomon.  Si  la 
pénombre  n'existait  pas,  et  que  par  conséquent  l'ombre  du  style 
fût  terminée  d'une  manière  nette  dans  toute  son  étendue,  le  gno- 
mon acquerrait  une  grande  précision,  et  il  suffirait  de  lui  donner 
des  dimensions  convenables  pour  qu'il  permît  d'observer  le  soleil 
avec  toute  l'exactitude  désirable.  C'est  pour  atteindre  ce  but 
qu'on  a  imaginé  les  gnomons  à  plaque  percée. 

Pour  nous  rendre  compte  de  leur  disposition,  imaginons  d'abord 
que  le  style  AB  d'un  gnomon,  pg.  181,  se  termine  par  une  partie 
élargie  B,  percée  d'une  ouverture 
qui  se  trouve  exactement  sur  l'axe 
du  style.  La  lumière  du  soleil,  en 
passant  par  cette  ouverture,  viendra 
éclairer  un  petit  espace  a  sur  le  plan 
horizontal,  au  milieu  de  l'ombre 
projetée  par  la  partie  élargie  B,  et 
sur  la  direction  môme  de  l'ombre 
du  reste  du  style.  Cet  espace  éclairé 
a  occupe  précisément  la  place 
qu'occuperait  l'extrémité  de  l'om- 
bre, si  le  style,  ayant  la  forme 
d'une  simple  tige,  se  prolongeait 
jusqu'à  l'ouverture  pratiquée  dans  . 

la  partie  B.  On  peut  donc  regar- 
der la  direction  de  l'ombre  du  style  comme  étant  la  ligne  qui 
joint  le  point  A  au  centre  de  l'espace  éclairé  a,  et  la  longueur  de 
cette  ombre  comme  étant  la  distance  du  point  A  à  ce  centre.  La 
direction  et  la  longueur  de  l'ombre,  ainsi  obtenues,  permettront 
de  trou  ver,comme  précédemment,l'azimut  et  la  distance  zénithale 
du  soleil  ;  pour  cela,  on  devra  regarder  la  longueur  du  style 
comme  étant  la  distance  du  point  A  au  centre  de  l'ouverture 
pratiquée  en  B.  On  conçoit  maintenant  que  la  partie  B  du  style, 
avec  l'ouverture  dont  elle  est  percée,  peut  suffire  seule  à  l'obser- 
vation, et  qu'on  peut  supprimer  toute  la  tige  comprise  entre  elle 
et  le  point  A,  fig.  182.  Si  l'on  abaisse,  du  centre  de  l'ouverture, 
une  verticale  BA,  jusqu'à  la  rencontre  du  plan  horizontal  sur 
lequel  se  projette  Vombre  de  la  plaque  B,  ou  d&\ra  TO%«&fax 
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cette  ligue  comme  formant  réellement  le  style  du  g 

ligue  AC,  tracée  à  partir  du 
point  A,  sur  ce  plan  horizon- 
tal, et  dans  la  direction  du 
méridien,  servira  de  ligne  de 
repère  pour  déterminer  l'a- 
zimut du  soleil  à  un  instant 
quelconque;  enfin  les  lon- 
gueurs du  stjle  et  de  l'om- 
bre seront  les  distances  du 
point  A  au  centre  de  l'ouver- 
ture de  la  plaque  B,  et  au  cen- 
tre de  l'espace  lumineux  a, 
produit  par  cette  ouverture. 


Voyons  maintenant  comment,  par  cette  modvflcation  apportée 
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au  gnomon,  l'observation  de  la  position  du  soleil  peut  être  ren- 
due plus  exacte.  Et  pour  cela,  étudions  ce  qui  se  passe  dans  la 
production  d'un  petit  espace  lumineux  au  milieu  de  l'ombre,  par 
les  rayons  qui  traversent  une  ouverture  étroite.  Au  premier 
abord,  il  semble  que  cet  espace  lumineux  doive  être  entouré  d'une 
pénombre  qui  le  sépare  de  l'ombre  pure  environnante  ;  et  que,  par 
conséquent,  son  contour  ne  présente  pas  plus  de  netteté  que  le 
contour  extérieur  de  l'ombre  projetée  par  un  corps  :  nous  allons 
voir  qu'il  n'en  est  rien.  Les  rayons  de  lumière  qui  partent  d'un 
des  points  du  soleil,  du  point  m,  par  exemple,  fig.  183,  et  qui 
traversent  l'ouverture  n,  forment  un  cône  ayant  le  point  m  pour 
sommet;  ce  cône  est  coupé  par  la  surface  A,  sur  laquelle  arrivent 
les  rayons  lumineux, suivant  une  courbe  fermée  p,  dont  tout  l'in- 
térieur est  éclairé  uniformément  par  la  lumière  émanée  du 
point  m.  Les  divers  autres  points  de  la  surface  du  soleil,  qui 
peuvent  envoyer  des  rayons  dans  l'ouverture  n,  éclairent  cha- 
cun un  petit  espace  tel  que  p,  et  c'est  l'ensemble  de  ces  petits 
espaces,  superposés  les  uns  aux  autres,  qui  forme  l'espace  total 
éclairé  par  le  soleil,  à  travers  l'ouverture  n.  11  est  aisé  devoir  d'a- 
bord que  le  contour  decet  espace  total  dépend  uniquement  de  la 
forme  du  soleil,  et  ne  dépend  pas  de  celle  de  l'ouverture  n,  pourvu 
que  cette  ouverture  ait  de  très-petites  dimensions  :  en  effet,  la  peti- 
tesse de  l'ouverture  n  fait  qu'on  peut  assimiler  le  cône  mnp  \  une 
simple  ligne  droite,  et  si  l'on  promène  l'extrémité  m  de  cette  ligne 
sur  tout  le  contour  du  soleil,  elle  engendrera  une  surface  conique 
ayant  le  point  n  pour  sommet:  l'intersection  de  cette  surface  coni- 
que avec  lasurface  A  détermine  précisément  le  contour  de  l'espace 
que  Je  soleil  éclaire  à  travers  l'ouverture  n,  et  sa  forme  nedépend 
évidemment  que  de  celle  de  la  surface  conique,  c'est-à-dire  de  la 
forme  du  contour  du  soleilquisert  de  base  au  cône.  Si  maintenant 
on  prend,  dans  l'espace  éclairé,  un  point  quelconque  r,  et  qu'où 
regarde  ce  point  comme  le  sommet  d'un  cône  ayant  pour  base  l'ou- 
verture n,  ce  cône  comprendra  à  son  intérieur  une  portion  s  de  la 
surface  du  soleil  ;  c'est  évidemment  de  cette  portions  seulement 
que  peuvent  venir  les  rayons  lumineux  qui  arrivent  en  r.  On  con- 
clut facilement  de  là  que  les  divers  points  tels  que  r  sont  tous  éga- 
lement éclairés  par  le  soleil,  à  l'exception  toutefois  de  ceux  qui 
sont  situés  assez  près  des  bords  de  l'espace  lumineux  pour  que  les 
cônes  rns  ne  rencontrent  que  partiellement  la  surface  du  soleil.  On 
voit  donc  que  l'espace  éclairé  par  le  soleil,  à  travers  l'ouverture  n, 
doit  présenter  une  teinte  uniforme  dans  toute  son  étendue,  excepté 
dans  une  très-petite  largeur  sur  toutson  contour,  où.  existe  v\i\fc\£- 
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ritable  pénombre;  mais  cette  pénombre  est  de  plus  en  plus  étroite, 
à  mesure  que  l'ouverture  na  de  plus  petites  dimensions,  et  elle 
peut  être  pour  ainsi  dire  complètement  annulée,  si  cette  ouver- 
ture, pratiquée  dans  une  plaque  très-mince,  est  comparable  au 
trou  d'une  aiguille.  Dès  lors,  la  pénombre  ayant  disparu,  le  pas- 
sage de  l'espace  lumineux  à  l'ombre  qui  l'environne  se  fait  d'une 
manière  très-nette,  et  l'on  peut  déterminer  le  centre  de  cet  espace 
avec  une  grande  exactitude.  On  doit  observer  toutefois  que,  en 
môme  temps  qu'on  diminue  l'étendue  de  l'ouverture  n,  on  diminue 
la  grandeur  de  la  portion  s  de  la  surface  du  soleil  qui  envoie  dei 
rayons  en  un  môme  point  r,  et  que  par  conséquent  on  affaiblit 
l'éclat  général  de  l'espace  éclairé  à  travers  l'ouverture  n  ;  en  sorte 
que  si,  pour  atténuer  autant  que  possible  l'effet  de  la  pénombre 
autour  de  cet  espace,  on  donnait  au  trou  n  de  la  plaque  de  trop 
petites  dimensions,  on  finirait  par  ne  plus  pouvoir  distinguer 
convenablement  l'espace  éclairé  de  l'ombre  pure. 

Le  gnomon  à  plaque  percée  peut  fournir  des  résultats  très- 
exacts,  s'il  est  construit  d'après  les  indications  que  fournissent  les  i 
considérations  précédentes.  Un  instrument  de  ce  genre,  dans  le-  k 
quel  le  trou  de  la  plaque  se  trouvait  à  environ  12",5  au-dessus  de  * 
la  surface  horizontale  destinée  à  recevoir  les  rayons  lumineux,  a  t 
été  établie  en  Chine,  en  1271,  par  l'astronome  Cocheouking.Ce  n'est  1 
qu'en  1653  qu'on  posséda  en  Europe  un  gnomon  comparable  an  1 
gnomon  chinois;  il  fut  construit  par  Dominique  Cassini,  à  Bolo-  i 
gne,  dans  l'église  de  Sainte-Pétrone  ;  la  plaque  élait  fixée  à  la  nais-  \ 
sance  de  la  voûte  de  l'édifice,  à  une  hauteur  d'environ  27"  au-des-  j 
sus  du  sol.  Plus  tard,  en  1742,  Lenionnier  en  établit  un  à  Paris, 
dans  l'église  de  Saint-Sulpice,  où  Ton  peut  encore  le  voir  ;  la  pla- 
que percée  est  adaptée  à  la  partie  supérieure  du  portail  latéral 
du  sud,  et  la  trace  du  plan  méridien  mené  par  le  trou  de  cette 
plaque  est  figurée  sur  le  pavé  de  l'église,  par  une  ligne  de  cuivre 
qui  la  traverse  dans  toute  sa  plus  grande  largeur. 

Les  instruments  à  lunettes,  dont  on  se  sert  actuellement  dans 
les  observatoires,  fournissant  encore  une  exactitude  beaucoup 
plus  grande,  pour  l'observation  du  soleil,  que  les  gnomons  à  pla- 
que percée  les  plus  parfaits,  on  a  complètement  renoncé  à  se 
servir  de  ces  derniers  instruments  pour  étudier  la  marche  du 
soleil  dans  le  ciel. 

§  122.  Forme  du  disque  du  soleil.  —  Avant  de  faire  con- 
naître les  moyens  que  l'on  emploie  maintenant  pour  déterminer 
d'une  manière  précise  la  position  que  le  soleil  occupe,  à  un  instant 
quelconque,  sur  la  sphère  céleste,  WeslTrècesaaire  que  nous  nous 
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vendions  un  compte  exact  de  la  forme  de  son  disque,  afin  que 
nous  puissions  indiquer  sur  ce  disque  le  point  particulier  auquel 
se  rapportent  spécialement  les  observations.  À  la  simple  vue,  le 
disque  du  soleil  nous  parait  exactement  circulaire.  Mais  il  est 
indispensable  de  s'assurer  d'une  manière  précise,  si  le  contour 
apparent  de  cet  aslre  est  bien  réellement  un  cercle,  ou  bien  s'il 
eo  diffère  d'une  quantité  notable.  On  peut  se  servir  pour  cela, 
soit  du  micromètre  à  fils  parallèles ,  soit  de  V héliomètre. 

Le  micromètre  a  fils  parallèles  est  une  lunette  munie  d'un  ré- 
ticule, comme  les  lunettes  qui  font  partie  des  instruments  desti- 
nés à  la  mesure  des  .angles;  mais  il  diffère  de  ces  dernière?  lu- 
nettes en  ce  que  son  réticule,  au  lieu  d'être  formé  de  deux  fils 
qui  se  croisent,  se  compose  de  deux  fils  parallèles,  dont  l'un  est 
fixé,  tandis  que  l'autre  peut  se  rapprocrer  plus  ou  moins  du 
premier  par  le  moyen  d'une  vis  à  tête  graduée.  La  disposition  du 
micromètre  décrit  précédemment,  à  l'occasion  de  la  mesure  des 
angles {§  37),  peut  faire  comprendre  très- facilement  la  disposition 
entièrement  an  ilogue  du  micromètre  dont  nous  nous  occupons 
maintenant.  Si  l'on  dirige  un  pareil  micromètre  à  fils  parallèles 
vers  le  soleil,  en  ayant  soin,  bien  entendu,  d'interposer,  entre  l'o- 
culaire et  l'œil,  un  verre  coloré  destiné  à  arrêter  une  grande  par- 
tie des  rayons  lumineux  et  calorifiques  qui  traversent  l'instrument, 
on  pourra  faire  en  sorte  que  le  fil  fixe  du  réticule  touche  l'image 
dusoleild'un  côté,  tandis  que  le  fil  mobile,  convenablement  écarté 
du  premier  à  l'aide  de  la  vis  qui  le  fait  mouvoir,  touche  également 
cette  image  du  cùté  opposé.  Dès  lors,  il  n'y  aura  plus  qu'à  faire 
tourner  la  lunette  sur  elle-même,  autour  de  son  axe  de  figure,  ou 
simplement  le  réticule  à  fils  parallèles  qui  lui  est  adapté,  pour  s'as- 
surer si,  dans  chaque  nouvelle  position  de  ce  réticule,  les  deux  fils 
peuvent  encore  toucher  l'image  du  soleil  de  part  et  d'autre,  sans 
qu'on  ait  besoin  de  faire  varier  leur  distance.  Or,  c'est  ce  qui  arrive 
en  effet  :  dès  le  moment  que  les  deux  fils  ont  été  amenés  à  avoir 
entre  eux  la  distance  convenable  pour  pouvoir  toucher  l'image 
du  soleil,  l'un  d'un  côté,  l'autre  de  l'autre,  ce  double  contact 
peut  être  établi  sans  faire  aucunement  varier  la  distance  des  fils, 
quelle  que  soit  la  direction  qu'on  leur  donne  en  les  faisant  tour- 
ner autour  de  l'axe  de  la  lunette.  11  en  résulte  nécessairement 
que  le  disque  du  soleil  a  bien  la  forme  d'un  cercle,  ou  du  moins 
que  la  différence  qui  peut  exister  entre  les  longueurs  de  ses 
divers  diamètres  est  trop  faible  pour  pouvoir  être  constatée  par 
<  e  genre  d'observation. 

§  123.  L'héliomètre  conduit  au  même  résultat  que  le  microtnè- 
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ire  a  fils  parallèles,  mais  avec  un  plus  grand  degré  d'exactitude. 
Cet  instrument,  dont  le  nom  (tiré  de  f.Xicç,  soleil,  et  p.»*?**,  mesure) 
indique  qu'il  a  été  imaginé  pour  mesurer  les  dimensions  du  soleil, 
consiste  essentiellement  en  u  ne  lunette  astronomiquesansrôticule, 
dont  l'objectif  est  coupé  en  deux  parties  égales  par  un  plan  mené 
par  son  axe  de  figure.  Les  deux  moitiés  de  l'objectif,  placées  con- 
venablement à  côté  l'une  de  l'autre,  forment,  par  leur  ensemble, 
une  lentille,  fig.  484,  qui  agit  sur  les  rayons  de  lumière  de  la 

même  manière  que  si  elle  était  d'un  seul  morceau 
de  verre.  Mais,  tandis  que  l'une  des  moitiés  A  de 
cet  objectif  est  fixée  au  corps  de  lunette,  l'autre 
moitié  B  peut  glisser  dans  le  sens  du  plan  qui  les 
sépare,  de  manière  à  prendre  une  position  diffé- 
Fig.  184:  rente,  fiy.  185  :  le  mouvement  de  cette  seconde 
moitié  de  l'objectif  se  produit  à  l'aide  d'une  vis 
à  tête  graduée ,  analogue  à  celle  qui  est  adaptée 
au  réticule  d'un  micromètre  (§§  37  et  422).  On 
comprend  tout  de  suite  que,  lorsque  les  deux 
moitiés  de  l'objectif  sont  placées  à  côté  l'une  de 
l'autre,  comme  l'indique  la  figure  185,  elles  ne 
peuvent  plus  être  regardées  comme  constituant 
Fig.  185.        par  leur  ensemble  une  seule  et  môme  lentille. 

Voyons  ce  qui  se  passe  dans  ce  cas. 
Une  lentille  agit  sur  les  rayons  émanés  d'un  des  points  d'un  ob- 
jet éloigné,  en  les  faisant  converger  vers  un  second  point  que 
nous  nommons  l'image  du  premier  point;  et  c'est  l'ensemble  des 
images  des  divers  points  de  l'objet,  qui  constitue  l'image  de  l'objet 
lui-même  Mais  il  n'est  pas  nécessaire  pour  cela  que  la  lentille 
ait  un  contour  circulaire.  Si  l'on  coupe  une  portion  de  la  lentille, 
la  portion  restante  fonctionnera  de  même  que  la  lentille  entière; 
les  rayons  émanés  d'un  poinl,  après  avoir  traversé  cette  portion 
restante,  iront  converger  au  même  point  que  si  la  lentille  était 
restée  intacte  ;  l'image  de  l'objet  restera  donc  aussi  la  même.  Il 
n'y  aura  de  différence  que  dans  la  clarté  de  l'image,  qui  aura 
diminué  en  raison  de  la  diminution  qu'aura  éprouvée  la  surface 
totale  de  la  lentille,  par  suite  de  la  suppression  d'une  portion  de 
cette  lentille.  On  voit  donc  que  chacune  des  deux  moitiés  de  l'ob- 
jectif de  Phéliomètre  peut  être  regardée  comme  une  lentille  à 
part,  qui  fonctionne  indépendamment  de  l'autre  moitié;  chacune 
de  ces  deux  moitiés  produit  à  elle  seule  une  image  complète  du 
disgue  du  soleil.  Lorsque  les  deux  parties  de  l'objectif  sont  juxta- 
posées,  comme  l'indique  la  figure  \$4,  les  images  produites  par 


FORME  DU  DISQUE   DU  SOLEIL.  915 

chacune  d'elles  coïncident,  et  Ton  ne  voit  qu'une  seule  image 
du  soleil,  comme  si  ces  deux  parties  étaient  soudées  Tune  àl'autre, 
de  manière  à  former  une  seule  lentille  complète.  Mais  aussitôt 
qu'on  fait  glisser  la  moitié  B  sur  l'autre  moitié,  les  images  pro- 
duites par  chacune  d'elles  cessent  de  coïncider;  on  voit  l'image 
du  soleil  se  dédoubler;  tandis  que  l'image  produite  par  la  demi- 
lentille  À  reste  immobile,  celle  qui  correspond  à  la  demi-lentille 
B  se  déplace,  en  s'écartnnt  de  plus  en  plus  de  la  première,  à 
mesure  qu'on  fait  tourner  la  vis  qui  fait  mouvoir  cette  demi- 
lentille  B.  On  conçoit  qu'en  opérant  ainsi,  il  arrivera  bientôt  un 
moment  où  l'image  mobile  S' du  soleil,  fig.  486,  touchera  l'image 
immobile  S  en  un  seul  point  G;  alors  il  est  clair  que, 
à  partir  de  la  coïncidence  de  ces  deux  images,  la 
première  s'est  déplacée  d'une  quantité  précisément 
égale  au  diamètre  CD  de  l'image  S,  qui  est  paral- 
lèle an  plan  de  séparation  des  deux  moitiés  de 
l'objectif.  Si,  à  ce  moment,  sans  déplacer  désor- 
mais les  deux  demi-lentilles,  l'une  par  rapport  à 
l'autre,  on  les  fait  tourner  ensemble  autour  de 
l'axe  de  la  lunette,  on  observe  que  les  deux  images 
du  soleil,  dont  l'une  tourne  autour  de  l'autre,  ne 
cessent  pas  de  se  toucher  par  un  seul  point  :  on  en  Fig.  186. 
conclut  nécessairement  que  les  divers  diamètres  de 
l'image  fixe  S  ont  tous  la  môme  longueur,  et  que  par  conséquent 
le  disque  du  soleil  présente  exactement  la  forme  d'un  cercle. 

On  comprend  que  l'héliomôtre,  de  môme  que  le  micromètre  à 
fils  parallèles,  peut  ôtre  employé  non-seulement  pour  constater,  à 
un  instant  quelconque,  que  tous  les  diamètres  du  disque  du  soleil 
sont  égaux,  mais  encore  pour  trouver  l'angle  sous  lequel  on  voit 
un  de  ces  diamètres,  c'est-à-dire  ce  qu'on  nomme  le  diamètre 
apparent  du  soleil.  Il  suffît,  pour  cela,  que  Ton  ait  gradué  la  vis  à 
l'aide  de  laquelle  on  fait  mouvoir  la  moitié  mobile  de  l'objectif, 
de  telle  manière  qu'on  sache  à  quel  diamètre  apparent  corres- 
pond le  nombre  de  tours  et  la  fraction  de  tour  que  l'on  a  fait  faire 
à  celle  vis,  pour  faire  passer  les  deux  images  du  soleil,  d'une  coïn- 
cidence parfaite  à  un  simple  contact  de  leurs  bords.  Pour  effec- 
tuer cette  graduation,  on  peut  observer  successivement  divers 
cercles  blancs  tracés  sur  des  cartons,  et  entourés  de  fonds  noirs, 
que  l'on  place  à  des  distances  connues  et  très-grandes  du  lieu  où 
est  installé  l'héliomètre.  Connaissant  la  distance  à  laquelle  se 
trouve  un  de  ces  cercles,  ainsi  que  la  grandeur  de  son  diamètre, 
on  en  conclut  sans  peine  son  diamètre  apparent  •,  et  Voti  w^te  \& 
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nombre  de  tours  et  la  fraction  de  tour  dont  on  a  fait  tourner  la 
vis,  pour  amener  ïes  deux  images  du  cercle  à  être  tangentes 
l'une  à  l'autre.  Ayant  formé  un  tableau  des  résultats  obtenus 
ainsi,  avec  plusieurs  cercles  placés  à  diverses  distances,  on  en 
déduira  facilement  la  valeur  du  diamètre  apparent  qui  corres- 
pond à  un  nombre  donné  de  tours  de  vis. 

L'héliomètre,  un  des  instruments  les  plus  ingénieux  que  l'on 
possède,  a  été  imaginé  par  Bouguer,  eu  1748.  Bouguer  employait 
deux  objectifs  distincts, placés  à  côté  l'un  de  l'autre, et  mobiles  l'un 
pari-apport  à  l'autre;  ce  n'est  que  depuis,  qu'on  a  remplacé  ces 
deux  objectifs  par  les  deux  moitiés  d'une  môme  lentille,  ce  qui 
permet  de  rapprocher  les  'leux  images  du  soleil,  jusqu'à  établir 
une  coïncidence  parfaite  entre  elles.  Cette  dernière  disposition 
fait  que  l'héliomètre  peut  être  employé  avec  avantage  à  la  me- 
sure des  très-petits  angles,  comme  nous  le  verrons  bientôt  ;  et  les 
valeurs  qu'il  fournit  pour  ces  angles  sont  beaucoup  plus  exactes 
que  celles  que  Ton  obtiendrait  à  l'aide  des  instruments  décrits 
précédemment.  Aussi  l'héliomètre  est-il  un  des  instruments  les 
plus  importants  d'un  observatoire.  La  figure  187  représente 
l'héliomètre  construit  par  Frauenhofer,  pour  l'observatoire  de 
Kœnigsberg.  On  voit,  le  long  du  corps  de  la  lunette,  deux  trin- 
gles à  l'aide  desquelles  l'observateur,  sans  cesser  d'avoir  l'œil  à 
l'oculaire,  peut  faire  tourner,  soit  la  vis  qui  fait  marcher  la 
moitié  mobile  de  l'objectif,  soit  l'ensemble  des  deux  moitiés  de 
Yobjectif,  autour  de  l'axe  de  la  lunette.  L'instrument  est  monté 
sur  un  pied  parallactique  (§  79),  et  un  mécanisme  d'horlogerie, 
avec  lequel  on  le  met  en  communication  à  volonté,  lui  fait  suivre 
les  astres  dans  leur  mouvement  diurne  ;  en  sorte  que  le  mouve- 
ment diurne  de  la  sphère  céleste  ne  gûue  en  rien  l'observation 
dont  on  s'occupe,  et  l'on  peut  la  faire  aussi  commodément  que  si  la 
terre  qui  porte  l'instrument  ne  tournait  pas  autour  de  son  axe. 
§  124.  Le  diamètre  apparent  du  soleil  n'est  pas  toujours  le 
même,  et  nous  verrons  bientôt  comment  il  varie  d'une  époque  à 
une  autre,  fcn  moyenne,  on  peut  l'évaluer  à  32'.  Si  le  disque  du 
soleil  présentait  le  môme  degré  d'aplatissement  que  la  terre,  il  y 
aurait  une  différence  de  plus  de  7"  entre  le  plus  grand  et  le  plus 
petit  de  ses  diamètres,  différence  qu'il  serait  très-facile  d'apprécier 
et  de  mesurer  à  l'aide  du  micromètre  à  fils  parallèles,  ou  de  l'hé- 
liomètre. L'observation  n'indiquant  rien  de  pareil,  on  doit  en 
conclure  que,  si  le  disque  du  soleil  n'est  pas  exactement  circu- 
laire, son  aplatissement  est  très-petit,  relativement  à  l'aplatisse- 
ment de  la  terre. 
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Pour  que  l'héliomètre  n'indique  aucune  différence  entre  les 
longueurs  des  divers  diamètres  du  disque  du  soleil,  il  est  néces- 
saire que  l'observation  se  fasse  lorsque  cet  astre  se  trouve  &  une 
grande  hauteur  au-dessus  de  l'horizon.  En  effet,  la  réfraction  at- 
mosphérique a  une  influence  notable  sur  la  forme  de  son  disque, 
et  lui  donne,  surtout  près  de  l'horizon,  un  aplatissement  très- 
notable.  On  se  rend  compte  de  cet  effet  en  observant  que  chaque    ; 
point  de  la  surface  du  soleil  est  relevé  par  la  réfraction  ah»-    , 
sphérique,  sans  sortir  du  plan  vertical  qui  le  contient,  et  qoll    j 
Test  d'autant  plus  qu'il  se  trouve  plus  près  de  l'horizon  (§§ 58    i 

et  59).  11  en  résulte  d'abri 
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que,  le  soleil  étant  en  Sur 
la  sphère  céleste.  ^.1 88,  oa 
le  voit  en  S',  compris  entre 
les  deux  cercles  verticaux 
ZA,  ZB,  qui  touchent  de  part 
et  d'autre  sa  position  réelle 
S;  ces  deux  cercles  verticaux 
serapprochantconstammeot 
depuis  l'horizon  jusqu'au 
zénith  Z,  il  est  clair  que  le 
diamètre  horizontal  de  S' est 
un  peu  plus  petit  que  celui 
de  S  ;  mais  la  différence  est 
toujours  insignifiante.  D'un 
autre  côté,  le  bord  inférieur 
du  soleil  étant  plus  relevé 
que  le  bord  supérieur,  par 
l'effet  de  la  réfraction,  parce 
qu'il  est  plus  près  de  l'ho- 
rizon que  ce  dernier,  il 
s'ensuit  que  le  diamètre  ver 
tical  de  S'  est  plus  petit  que 
le  diamètre  vertical  de  S. 
Cette  diminutionqu'éprouve 
le  diamètre  vertical,  étant 
d'ailleurs  beaucoup  plus 
forte  que  celle  du  diamètre 
horizontal,  le  disque  du  so- 
leil doit  paraître  aplati  dans 
lesens  vertical.L'aplatissement  est  très-sensible  lorsque  le  soleil  est 
tout  près  de  l'horizon,  comme  on  peut  le  voir  sur  la  figure  189,  qui 
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a  été  construite  avec  des  proportions  exactes,  pour  le  cas  où  le 
soleil  paraît  en  contact  avec  l'horizon,  par  son  bord  inférieur; 
l'action  de  l'atmosphère  terrestre  sur  les  rayons  qui  viennent  du 
soleil,  fait  que  le  disque,  au  lieu  de  paraître  en  S  où  il  est  réelle- 
ment, paraît  en  S',  avec  une  déformation  qu'on  a  fait  ressortir 
en  traçant  autour  de  ce  disque  apparent  un  cercle  ponctué  égal 
au  contour  du  disque  réel  S.  Dans  cette  position,  où  le  soleil 
serait  complètement  invisible  sans  la  présence  de  l'atmosphère, 
la  réfraction  l'élève  tout  entier  au-dessus  de  l'horizon,  et  diminue 
sou  diamètre  vertical  de  la  sixième  partie  de  sa  valeur,  sans  rien 
changer  à  son  diamètre  horizontal.  Lorsque  le  soleil  est  à  une 
hauteur  de  45  degrés  au-dessus  de  l'horizon,  son  diamètre  ver- 
tical n'est  plus  diminué  que  de  1  ".  On  comprend,  dès  lors,  pour- 
quoi l'on  ne  doit  observer  le  soleil  que  lorsqu'il  est  aussi  près 
que  possible  du  zénith,  pour  s'assurer  que  son  disque  est  bien 
circulaire. 

Pour  que  le  soleil,  tout  près  de  l'horizon,  paraisse  sous  la 
forme  qu'indique  la  figure  189,  il  faut  que  la  réfraction  s'opère 
régulièrement  dans  l'atmosphère,  jusqu'à  l'horizon  même,  ce 
qui  n'a  pas  toujours  lieu.  Il  arrive  souvent  que,  par  suite  des 
dispositions  particulières  que  présentent  les  couches  atmosphé- 
riques près  de  la  surface  de  la  terre,  il  se  produit  des  réfractions 
irrégulières,  des  effets  de  mirage,  qui  font  prendre  au  disque 
du  soleil  des  formes  plus  ou  moins  bizarres.  Lorsque  ces  circon- 
stances spéciales  n'existent  pas,  le  soleil  prend  toujours  à  l'hori- 
iod  la  forme  aplatie  dont  il  vient  d'être  question. 

§  125.  C'est  ici  le  lieu  d'entrer  dans  quelques  détails,  relative- 
ment à  une  illusion  d'optique  que  tout  le  monde  éprouve.  Il  n'y  a 
personne  qui  n'ait  remarqué  que  le  soleil  est  beaucoup  plus  gros 
lorsqu'on  le  voit  à  l'horizon,  que  lorsqu'il  se'trouve  à  une  grande 
hauteur  au-dessus  de  ce  plan.  Posidonius,  astronome  et  philoso- 
phe, qui  vivait  à  Rhodes  du  temps  de  Pompée,  attribuait  ce  phé- 
nomène à  l'effet  de  l'atmosphère  terrestre  sur  les  rayons  lumi- 
neux :  c'est  la  première  fois  qu'il  ait  été  question  de  la  déviation 
que  les  rayons  pouvaient  éprouver  de  la  part  de  l'atmosphère.  Ce 
qui  précède  fait  voir  que  l'explication  de  Posidonius  ne  peut  être 
admise,  puisque  la  réfraction  atmosphérique  ne  peut  affecter  le 
diamètre  horizontal  du  soleil  que  d'une  quantité  très-petite,  et 
qu'elle  diminue  son  diamètre  vertical  à  l'horizon,  au  lieu  de 
l'augmenter.  Et  en  effet,  si  l'on  mesure  le  diamètre  apparent 
horizontal  du  soleil,  aux  diverses  heures  d'une  même  journée, 
au  moment  où  il  vient  de  se  lever,  au  moment  où  il  nasse  au 
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méridien,  et  dans  des  positions  intermédiaires,  on  trouve  tou- 
jours très-sensiblement  le  môme  angle.  Ce  changement  que  les 
dimensions  de  l'astre  semblent  éprouver,  en  môme  tempe  qu'il 
s'éloigne  ou  se  rapproche  de  l'horizon,  n'est  donc  qu'une  pore 
illusion.  Voici  comment  on  peut  s'en  rendre  compte  : 

Nous  ne  voyons  les  objets  qu'avec  leurs  dimensions  apparentes: 
nous  n'avons  d'idées  sur  leurs  dimensions  réelles,  qu'autant  que 
nous  joignons  à  la  notion  de  leurs  dimensions  apparentes  celle 
des  distances  auxquelles  ils  se  trouvent  de  nous  :  tel  objet  que  nous 
apercevons,  sans  sa  voir  à  quelle  distance  il  est  placé,  nous  paraîtra 
d'autant  plus  petit  que  nous  le  jugerons  plus  près  de  nous.  Lors- 
que nous  voyons  le  soleil  à  l'horizon,  tous  les  objets  terrestresqoi 
se  trouvent  dans  sa  direction  étant  entre  nous  et  lui,  nous  le  sup- 
posons naturellement  et  instinctivement  plus  éloigné  de  uous  que 
ces  divers  objets;  et  nous  lui  attribuons,  en  conséquence,  de  pies 
grandes  dimensions  que  si  aucun  objet  intermédiaire  ne  venait 
nous  obliger,  pour  ainsi  dire,  à  le  reporter  par  la  pensée  à  une 
grande  dislance  de  nous.  Or  c'est  ce  dernier  cas  qui  se  présenté 
lorsque  nous  regardons  le  soleil  à  une  certaine  hauteur  au-dessus 
de  l'horizon  ;  aucun  objet  n'étant  interposé  entre  nous  et  lui,  nous 
ne  le  jugeons  pas  aussi  loin  que  dans  le  premier  cas,  et  il  en  résulte 
que  nous  le  croyons  plus  petit.  C'est  par  la  même  raison  que  les 
étoiles,  que  nous  voyons  la  nuit,  nous  paraissent  attachées  aune 
voûte  surbaissée,  c'est-à-dire  à  une  voûte  dont  la  partie  corres- 
pondant au  zénith  nous  semble  plus  rapprochée  de  nous  que 
celle  qui  correspond  à  l'horizon.  Aussi,  attribuons-nous  de  plus 
petites  dimensions  aux  diverses  constellations,  lorsqu'elles  sont 
au  zénith,  que  lorsqu'elles  en  sont  très-éloignées. 

Voici  un  autre  fait,  qui  se  rattache  à  ce  qui  précède,  et  dont  on 
se  rend  compte  de  la  môme  manière.  Si,  en  partant  de  l'horizon, 
on  suit  dans  le  ciel  un  arc  de  cercle  vertical  aboutissant  au  zé- 
nith, on  parcourt  ainsi  un  arc  de  90  degrés;  on  peut  se  proposer 
de  diviser,  à  la  simple  vue,  cet  arc  toial  en  deux  parties  égales  : 
or,  en  fixant  une  étoile  qui  paraît  opérer  cette  division  exacte- 
ment, c'est-à-dire  qui  semble  à  égale  distance  du  zénith  et  de  l'ho- 
rizon, puis  mesurant  la  hauteur  de  l'étoile  au-dessus  de  l'horizon, 
au  moyen  d'un  instrument,  on  trouve  que  celte  hauteur  n'est 
guère  que  de  23  degrés  au  lieu  de  45.  On  voit  donc  que  deux  arcs, 
dont  l'un  est  de  23°  et  l'autre  de  67°,  paraissent  égaux;  cela  tient 
à  ce  que  le  premier  est  dans  le  voisinage  de  l'horizon,  et  l'outre 
dans  le  voisinage  du  zénith.  Il  résulte  de  ce  dernier  fait,  qu'on  est 
porté  à  exagérer  beaucoup  les  dimensions  verticales  des  objets 
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qu'on  aperçoit  à  une  certaine  distance,  dans  la  direction  de  l'ho- 
riioo.  C'est  ce  qui  fait  que  Ton  ne  s'aperçoit  pas  de  l'aplatisse- 
ment très-sensible  que  l'atmosphère  donne  au  disque  du  soleil  à 
l'horizon,  et  que  ce  disque  parait  circulaire  aussi  bien  que  lors- 
qu'on aperçoit  l'astre  à  une  certaine  hauteur.  Mais  si  l'on  mesu- 
rait son  diamètre  vertical  et  son  diamètre  horizontal,  à  l'aide  de 
l'héliomètre,  on  trouverait  des  valeurs  très-différentes  pour  ces 
deux  diamètres. 

§  126.  Ascension  droite  et  déclinaison  dn  soleil.  —  Le 
disque  du  soleil  présentant  exactement  la  forme  d'un  cercle,  il 
est  naturel  de  rapporter  à  son  centre  toutes  les  observations  qui 
ont  pour  objet  de  déterminer  la  place  précise  que  cet  astre  occupe 
dans  le  ciel.  Ce  centre  n'est  pas  un  point  que  l'on  puisse  viser 
avec  une  lunette,  comme  on  vise  une  étoile  ;  mais  on  y  supplée 
en  observant  les  bords  du  disque,  ainsi  que  nous  allons  l'indiquer. 

Pour  trouver  la  position  du  soleil  sur  la  sphère  céleste,  à  un 
instant  quelconque,  on  mesure  l'ascension  droite  et  la  déclinaison 
de  son  centre.  On  se  sert,  pour  cela,  de  la  lunette  méridienne  et 
du  cercle  mural,  dont  nous  avons  fait  connaître  la  disposition  et 
l'usage  précédemment  (§§  81  à  89).  Lorsque  le  soleil  vient  tra- 
ferser  le  méridien,  son  bord  occidental  atteint  ce  plan  le  premier, 
puis,  au  bout  de  quelque  temps,  son  bord  oriental  y  arrive  à  son 
tour  ;  on  observe  les  instants  auxquels  l'image  du  bord  occidental 
touche  successivement  les  cinq  fils  du  réticule  de  la  lunette  méri- 
dienne, puis  les  instants  auxquels  un  contact  analogue  a  lieu  en  Ire 
l'image  du  bord  oriental  et  chacun  des  c{nq  fils:  en  faisant  la 
somme  des  nombres  d'heures,  minutes  et  secondes,  marquées  par 
l'horloge  sidérale,  au  moment  de  chacun  de  ces  dix  contacts,  puis 
dirisant  le  nombre  total,  ainsi  obtenu,  par  10,  on  aura  évidem- 
ment-l'heure  du  passage  du  centre  du  soleil  au  méridien,  et  l'on 
en  déduira  facilement  son  ascension  droite  (§  83).  Pour  la  décli- 
naison, on  opère  d'une  manière  analogue;  on  observe  successi- 
vement le  bord  supérieur  et  le  bord  inférieur  du  disquedu  soleil, 
au  moyen  du  cercle  mural,  puis  on  prend  la  moyenne  des  deux 
angles  fournis  par  ces  deux  observations  :  cette  moyenne  est  pré- 
cisément l'angle  qu'on  aurait  trouvé,  si  l'on  avait  observé  direc- 
tement le  centre  du  soleil,  et  l'on  en  déduit  la  déclinaison  de  ce 
centre  (§  87). 

§  127.  Mouvement  dn  soleil  inr  la  sphère  céleste.  — Si 
l'on  détermine  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  du  centre  du 
soleil,  tous  les  jours,  au  moment  où  cet  astre  passe  au  méridien, 
ou  trouve  constamment  des  valeurs  différentes,  d'un  jour  au  sui- 
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van  t.  L'ascension  droitç  est  chaque  jour  plus  grande  que  la  veille 
d'environ  1  degré.  Quant  à  la  déclinaison,  elle  est  tantôt  bo- 
réale, tantôt  australe  ;  lorsque,  après  avoir  été  australe,  elle  de- 
vient boréale,  sa  valeur  augmente  de  jour  en  jour,  jusqu'à  une 
limite  d'environ  23°  28',  qu'elle  ne  dépasse  pas  ;  à  partir  de  là, 
elle  décroit  progressivement,  jusqu'à  devenir  nulle;  ensuite  elle 
redevient  australe,  augmente  jusqu'à  une  limite  égale  à  la  pré- 
cédente, puis  diminue  après  avoir  atteint  cette  limite,  redevient 
boréale,  et  ainsi  de  suite  indéfiniment. 

Puisque  l'ascension  droite  du  soleil  augmente  constamment,  il 
est  clair  que  l'intervalle  de  temps  compris  entre  deux  passages 
successifs  de  cet  astre  au  méridien  doit  être  plus  grand  que  Tin* 
tervalle  de  temps  analogue  pour  une  étoile,  c'est-à-dire  plus  grand 
que  le  jour  sidéral.  Si,  à  partir  de  l'instant  où  le  centre  du  soleil 
traverse  le  méridien,  on  attend  que  la  sphère  céleste  fasse  exacte- 
ment un  tour  entier  autour  de  l'axe  du  monde,  le  cercle  de  décli- 
naison qui  contenait  d'abord  le  centre  du  soleil  revient,  au  l>out 
de  ce  temps,  se  placer  dans  le  plan  méridien  ;  mais,  dans  l'inter- 
valle, le  soleil  n'est  pas  resté  sur  ce  cercle,  puisque  son  ascension 
droite  augmente  continuellement  :  il  s'en  trouve  éloigné  d'une 
certaine  quantité,  du  côté  de  l'orient,  et  il  faut  que  la  sphère  cé- 
leste tourne  encore  un  peu  pour  que  le  centre  de  cetastre  vienne 
de  nouveau  trouver  le  méridien.  Le  temps  compris  entre  deux  pas- 
sages successifs  du  soleil  au  méridien  est  ce  qu'on  nomme  un 
jour  solaire.  La  grande  influence  que  le  soleil  exerce  sur  notre 
existence  fait  qu'il  nous  est  beaucoup  plus  commode  de  prendre 
le  jour  solaire  pour  unité  de  temps,  que  le  jour  sidéral.  Mais  il 
se  présente  une  difficulté  :  le  jour  solaire  étant  un  peu  plus  grand 
que  le  jour  sidéral,  en  raison  de  l'augmentation  continuelle  de 
l'ascension  droite  du  soleil,  et  l'observation  indiquant  que  cette 
ascension  droite  ne  s'accroît  pas  toujours  de  la  même  quantité 
dans  des  temps  égaux,  il  en  résulte  que  l'excès  du  jour  solaire  sur 
le  jour  sidéral  varie  d'une  époque  à  une  autre,  et,  par  conséquent, 
que  la  durée  du  jour  solaire  n'est  pas  toujours  la  même.  Aussi 
n'est-ce  pas  la  durée  d'un  jour  solaire  pris  au  hasard  que  l'on 
adopte  pour  unité  de  temps,  mais  bien  une  moyenne  entre  la  du- 
rée d'un  grand  nombre  de  jours  solaires;  cette  moyenne  se  nomme 
jour  solaire  moyen ,  ou  simplement  jour  moyen,  et,  par  opposition, 
on  donne  le  nom  détour  solaire  vrai,  ou  simplement  jour  vrai,  à 
l'intervalle  de  temps  compris  en^re  deux  passages  successifs  du 
centre  du  soleil  au  méridien.  Ce  jour  moyen,  qui  est  une  moyenne 
entre  un  grand  nombre  dejours  vrais,  surpasse  le  jour  sidéral  de 
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près  de  4  minutes  sidérales  (3m  56%5)  ;  on  le  divise,  comme  le 
jour  sidéral,  en  24  heures  ;  l'heure  se  subdivise  en  60  minutes, 
et  la  minute  en  60  secondes.  Le  temps  évalué  à  l'aide  du  jour 
moyen,  pris  pour  unité,  se  nomme  temps  moyen.  Nous  entrerons 
pins  loin  dans  quelques  développements  relatifs  à  ce  temps  :  pour 
le  moment,  nous  nous  contentons  d'avoir  défini  le  jour  moyen, 
afin  de  pouvoir  nous  en  servir  dans  l'explication  des  diverses 
circonstances  que  présente  le  mouvement  du  soleil.  Souvent  il 
nous  arrivera  d'employer  le  mot  jour  seul  :  il  faudra  toujours  en- 
tendre par  là  le  jour  moyen,  qui  est  l'unité  de  temps  dont  on  fait 
le  plus  fréquemment  usage. 

§  1 28.  Nous  avons  dit,  au  commencement  du  paragraphe  qui 
précède,  que  l'ascension  droite  du  soleil  s'accroît  continuellement 
d'environ  1  degré  par  jour,  et  que  sa  déclinaison  varie  périodi- 
quement en  devenant  tantôt  boréale,  tantôt  australe.  C'est  dans 
l'espace  de  365  jours  moyens  et  un  quart  de  jour  que  s'effectue 
une  période  complète  des  variations  de  la  déclinaison  ;  et,  dans 
le  même  intervalle  de  temps,  l'ascension  droite  augmente  à  très- 
peu  près  de  360  degrés.  A  la  fin  de  ce  temps,  l'ascension  droite  et 
la  déclinaison  du  soleil  reprennent  très-sensiblement  les  valeurs 
qu'elles  avaient  au  commencement,  et,  par  suite,  le  soleil  se  re- 
trouve à  très-peu  près  au  même  point  du  ciel.  Cherchons  à  nous 
rendre  compte  de  la  manière  dont  cet  astre  s'est  déplacé  dans 
l'intervalle. 

Pour  y  arriver,  nous  pouvons  nous  servir  d'une  carie  céleste, 
wr  laquelle  nous  marquerons  les  positions  successives  du  soleil, 
à  l'aide  de  son  ascension  droite  et  de  sa  déclinaison,  déterminées 
chaque  jour  comme  nous  l'avons  dit.  Prenons,  par  exemple,  des 
observations  faites  à  une  époque  où  la  déclinaison  du  soleil,  d'a- 
bord australe,  diminue  de  jour  en  jour,  puis  devient  boréale,  et 
augmente  alors  déplus  en  plus.  Si  nous  cherchons, sur  une  carte 
représentant  le  développement  de  la  zone  équatoriale  de  la  sphère 
céleste  (planche  II,  page  179),  quels  sont  les  points  qui  correspon- 
dent aux  ascensions  droites  et  déclinaisons  du  centre  du  soleil, 
trouvées  pendant  plusieurs  jours  de  suite,  au  moment  des  pas- 
sages de  cet  astre  au  méridien,  nous  verrons  que  ces  points  sont 
rangés  à  la  suite  les  uns  des  autres,  dans  la  constellation  des 
Poissons;  en  sorte  que,  lors  de  ces  observations  successives,  le 
soleil  se  trouvait  dans  les  diverses  positions  1,  2,  3,...  qu'indique 
la  figure  190.  Par  ce  moyen,  on  peut  suivre  le  soleil  dans  son 
mouvement,  à  travers  les  constellations,  tout  aussi  bien  qu'on  le 
ferait  directement  dans  le  ciel,  si  la  lumière  <\\\'vY\&^\\&  faos 
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l'atmosphère  n'empêchait  pu  de  voir  les  étoiles  située*  dans  «on 
voisinage. 

En  continuant  à  marquer  ainsi  sur  lu  carie  les  diverse»  positions 


du  centre  du  soleil,  observées  pendant  365  jours  consécutifs,  a 
partir  de  l'époque  oùsa  déclinaison  a  commencé  àêtre  boréale,  on 
se  fera  une  idée  nette  de  la  roule  que  l'astre  suit  dans  le  ciel,  pen- 
dant tout  ce  temps, à  la  fin  duquel  il  se  retrouve  à  peu  près  à  son 
point  de  départ.  Cette  roule  complète  du  soleil  est  Iracée  sur  la 
planche  II,  page  179.  Si  on  la  suit  dans  le  sens  dans  lequel  elleest 
parcourue  par  le  soleil,  c'est-à-direde  droite  à  gauche,  on  la  voit 
s'élever  d'abord  au-dessus  de  l'Equateur,  puis  se  rapprocher  de 
cette  ligne,  qu'elle  rencontre  vers  le  milieu  de  la  carte,  ensuite 
s'a  baisser  dan  s  l'hémisphère  austral,  et  enfin  se  relever  pour  venir 
aboutir  au  point  delà  conslellalîon  des  Poissons,  d'où  elle  était 
partie.  En  répétant  la  même  chose  pour  une  nouvelle  période  de 
365  jours,  on  verralesoleilreprendreexacleonentla  même  route. 
§  129.  Ce  que  l'on  a  fait  sur  une  carie,  on  peut  le  faire  égale- 
mentsur  un  globe  céleste.  En  y  marquant  les  positions  successives 
du  soleil,  au  moyen  des  valeurs  correspondantes  de  son  ascension 
droite  et  de  sa  déclinaison,  on  pourra  tracer  la  courbesuivant  la- 
quelle il  se  déplace  à  travers  les  constellations.  On  y  trouvera  cet 
avantage,  que  la  roule  du  soleil  sur  la  sphère  célestesera  repré- 
sentée avec  ta  véritable  forme, ce  qui  la  ferabeaucoup  mieux  con- 
naître que  le  développement  qui  en  avait  été  failsurlacarterepré- 
sentantlatoncéquatoriale.  On  devra  seulement  ne  pas  oublier  que 
les  globes  célestes  nous  montrent  les  constellations  àl'euvers  (§92), 
et  qu'en  conséquence  le  soleil  se  d&ç\acen,vK  un  pareil  globe, 
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en  sens  contraire  du  sens  dans  lequel  il  se  déplace  sur  une 
carte,  c 'est-a-dire  eu  sens  contraire  du  sens  dans  lequel  nous  le 
i  marcher  parmi  les  constellations,  si  nous  pouvions 

't  les  étoiles  en  plein  Jour, 
n  examine  la  courbe  tracée  sur  un  gtolie,  comme  nous  ve- 
■  de  le  dire,  et  représentant  la  route  du  soleil  sur  la  sphère 
médiatement  que  celte  courbe  ABCD,  fig.  191 , 
mte  toutes  les  apparences  d'un  grand  cercle,  incliné  d'une 
«  quantité  sur  l' Equateur.  Cette  première  idée  est  confirmée 
■  divers  moyens  que  l'on  peut  employer  pour  s'assurer 
attitude.  Soit  qu'où  effectue  des  mesures  sur  le  globe 
u'oa  ait  recours  à  des  méthodes  de  calcul,  on 
e  que  la  route  suivie  jiar  le  soleil,  à  travers 
■■i  bien  uu  grand  cercle  de  la  sphère  céleste  ; 
u'elle  ne  diffère  d'un  grand  cercle  que  de  quan- 
ut  petites,  auxquelles  nous  ne  ferons  pas  atten- 
tion pour  le  moment,  sauf  à  y  revenir  plus  lard  pour  indiquer 
la  grandeur  et  la  cause  de  ces  différences. 

g  130.  ftcllptl«B«,  éqalaoïea,  ■ohtlcca,  uiioil.  —  Le 
grand  cercle  que  le  soleil  décrit  sur  la  sphère  céleste,  el  qu'il 
parcourt  en  totalité  dans  l'espace  de  30S'  },  se  nomme  l'écliptique. 
Son  plan  fait  avec  le  plan  de  l'équateur  un  angle  d'envi- 
ron 23°  28";  cet  angle  est  habituellement  désigné  sous  le  nom 
d'obliquité  de  l'écliptique. 

L'écliptique  ABCD,  fig.  191,  coupe  l'équateur  EE  en  deux 
points  diamétralement  oppo-  v 

té*  A,  C,  auxquels  on  donne 
le  nom  d'éguinoxet.  Le  point 
A,  où  le  soleil  traverse  l'équa- 
teur en  passant  de  l'hémi- 
sphère austral  dans  l'hémi- 
sphère boiéal,  se  nomme  IV- 
quiwxee  du  printemps,  le  point 
opposé  C  est  l'éqainoxe  d'ou- 

Les  deux  points  B,  D,  si- 
tués au  milieu  de  chacune  des 
demi -circonférences  ABC , 
CDA,  se  nomment  les  solstices  : 
le  premier,  B,  qui  se  trouve  Vl 

dans  l'hémisphère  boréal,  est  le  solstice  d'été 
le  solstice  d'hiver. 
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Outre  ces  quatre  points  A,.  B,  C,  D,  qui  partagent  l'écliptique  en 
quatre  quarts  de  cercle,  on  en  a  imaginé  d'autres  qui,  avec  les 
premiers,  divisent  le  cercle  tout  entier  en  douze  parties  égales, 
comme  on  le  voit  sur  la  figure  191 .  Ces  douze  parties  sont  ce  que 
Ton  nomme  les  signes  de  l'écliptique;  chacune  d'elles  a  une 
amplitude  de  30  degrés  ;  chaque  quart  de  l'écliptique  contient 
trois  signes.  Les  signes  ont  reçu  des  noms  particuliers,  d'après  les 
constellations  situées  dans  leur  voisinage.  Voici  ces  noms  rangés 
dans  Tordre  des  signes,  en  partant  de  l'équinoxe  du  printemps  A, 
et  marchant  dans  le  sens  du  mouvement  du  soleil,  indiqué  par 
la  flèche  :  le  Bélier,  le  Taureau,  les  Gémeaux,  le  Cancer,  le  Itou, 
la  Vierge,  la  Balance,  le  Scorpion,  le  Sagittaire,  le  Capricorne,  le 
Verseau,  et  les  Poissons.  Ces  douze  noms  sont  contenus  dans  les 
deux  vers  suivants  qui  permettent  de  les  retenir  facilement  : 

Sunt  Aries.  Taurus,  Gemini,  Cancer,  Léo,  Virgo, 
Libraque,  Scorpius,  Arciteneus,  Caper,  Amphore,  Pisces. 

Lorsque  le  soleil  passe  à  l'équinoxe  du  printemps,  on  dit  qu'il 
entre  dans  le  signe  du  bélier;  lorsqu'il  a  décrit  un  arc  de  30  de- 
grés sur  l'écliptique,  à  partir  de  cet  équinoxe,  il  sort  du  signe  du 
Bélier  pour  entrer  dans  le  signe  du  Taureau  ;  et  ainsi  de  suite. 

Le  temps  que  le  soleil  emploie  à  faire  le  tour  de  l'écliptique 
constitue  ce  que  nous  nommons  une  année.  On  donne  le  nom  de 
saisons  aux  fractions  de  l'année  pendant  lesquelles  le  soleil  par- 
court chacun  des  quatre  quarts  AB,  BC,  CD,  DA,  de  l'écliptique. 
La  saison  pendant  laquelle  le  soleil  va  de  l'équinoxe  de  prin- 
temps A  au  solstice  d'été  B  se  nomme  le  printemps;  la  saison 
suivante,  comprise  entre  le  passage  du  soleil  au  solstice  d'été  B, 
et  son  passage  à  l'équinoxe  d'automne  C,  se  nomme  Y  été;  en- 
suite vient  l'automne,  compris  entre  l'équinoxe  d'automne  C  et 
le  solstice  d'hiver  D;  enfin,  l'hiver  correspond  au  dernier  quart 
DA  de  la  roule  annuelle  du  soleil  sur  la  sphère. 

C'est  sur  le  mouvement  du  soleil  qu'est  basé  notre  calen- 
drier, airisi  que  nous  le  verrons  plus  tard.  Aussi,  les  commence- 
ments des  quatre  saisons  arrivent-ils  tous  les  ans,  à  peu  de 
chose  près,  à  des  dates  de  môme  dénomination.  Ainsi,  c'est 
vers  le  21  mars  que  le  soleil  passe  à  l'équinoxe  du  printemps; 
vers  le  22  juin,  il  se  trouve  au  solstice  d'été;  vers  le  23  sep- 
tembre, il  est  à  l'équinoxe  d'automne;  et  enfin,  vers  le  22  dé- 
cembre, il  arrive  au  solstice  d'hiver. 

§  13t.  Du  Jour  et  de  la  nuit  à  diverses  époques  et  en 
diverm  Mieux.  —  Chaque  jour  nous  noy^tys.  ^  %oleil  se  lever  du 
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coté  de  l'orient,  et  te  coucher  du  coté  de  l'occident.  Gel  astre  se 
trouve  au-deuu»de  notre  horizon,  pendant  une  portion  de  la  du- 
rée que  nous  appelons  un  jour  solaire  (g  127),  et  au-dessous  de  ce 
plan,  pendant  l'autre  portion  de  celte  durée.  La  première  portion 
porte  plus  spécialement  le  nom  de  jour,  et  la  seconde  celui  de 
nuit.  On  sait  que  le  jour  est  tantôt  plus  long,  tantôt  plus  court 
que  la  nuit  ;  nous  sommes  en  mesure,  maintenant,  de  nous  rendre 
un  compte  complet  des  variations  qui  se  produisent  continuelle- 
ment dans  leur  durée,  aui  diverses  époques  d'une  année.  Pour 
cela,  nous  pouvons  nous  servir  d'un  globe  céleste,  monté  sur  uu 
pied  tel  que  celui  que  représente  la  figure  430  (page  1 42'.  En  con- 
cevant que  le  soleil  occupe  successivement  diverses  positions  sur 
le  grand  cercle  de  l'écliptique,  Iracé  sur  ce  globe,  et  en  faisant 
faire  an  globe  un  tour  entier  autour  de  son  aie,  pour  chacune  de 
ces  positions  du  soleil,  noue  verrons  de  quelle  manière  le  cercle 
décrit  par  le  soleil,  dans  celle  rotalion,  est  coupé  par  le  plan  de 
rhorison,  et  nous  en  conclurons  facilement  le  rapport  qui  existe 
entre  les  durées  correspondantes  du  jour  et  de  la  nuit. 

Supposons-nous  d'a- 
bord placés  à  l'Observa- 
toire de  Paris,  dont  la  la- 
titude est  de  48°  50'  11", 
et  en  conséquence  dis- 
posons le  globe  de  telle 
manière  que  son  aie  1*0, 
&.  192,  soit  incliné 
sur  l'horizon  EII1  d'une  "  \ 
quantité  égale  A  cet 
angle.  Pendant  la  ro- 
tation du  globe  autour 
de  son  aie,  l'Equateur 
EE  correspond  toujours 
au  même  point  a  du 
méridien  MM  ;  il  en  est 
de  même  d'un  parallèle 
q  u  elcon  qu  e,  q  u  i  re  ncon- 
tre  toujoursce  méridien 
en  un  même  point,  situé 
d'un  coté  ou  de  l'autre 
du  point  n,  suivant  que 
le  parallèle  est  dans  l'hé- 
misphère boréal  ou  dans  l'hémisphère  austral.  Langue  le  solwl 
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est  &  l'équinoxe  du  printemps,  c'est-à-dire  vers  le  21  mars,  il  se 
trouve  sur  l'équateur  céleste  ;  il  décrit  f*onc  en  un  jour,  en  vertu  du 
mouvement  diurne,  un  cercle  qui  coïncide  avec  cet  équateur;  il 
se  lève  en  F,  se  couche  en  G,  et  traverse  le  méridien  au  pointa; 
son  cercle  diurne  est  évidemment  coupé  en  deux  parties  égales 
par  l'horizon,  c'est-à-dire  que  le  jour  est  égal  à  la  nuit.  A  partir 
tle  l'équinoxe  du  printemps,  la  déclinaison  du  soleil  devient  bo- 
réale et  va  en  augmentant  ;  à  une  époque  quelconque  comprise 
entre  le  21  mars  et  le  2?  juin,  il  décrit  en  un  jour  un  cercle  qui 
coïncide  avec  un  parallèle  tel  que  11,  et  traverse  le  méridien  en 
un  point  situé  au  nord  du  point  a,  à  une  distance  égale  à  la  valeur 
de  sa  déclinaison  ;  le  parallèle  II  étant  évidemment  coupé  en  deux 
parties  égales  par  le  grand  cercle  FPGQ,  la  portion  de  ce  parallèle 
qui  se  trouve  au-dessus  de  l'horizon  HH  est  plus  grande  quels 
portion  qui  se  trouve  au-dessous  ;  le  jour  est  donc  plus  long  que  la 
nuit,  et  la  différence  entre  le  jour  et  la  nuit  est  d'autant  plus 
grande  que  la  déclinaison  du  soleil  a  elle-même  une  plus  grande 
valeur.  Au  solstice  d'été,  vers  le  22  juin,  le  soleil  atteint  sa  plus 
grande  déclinaison  boréale  qui  est  d'environ  23°  28',  et  traverse  le 
méridien  en  un  point  b  éloigné  du  point  a  d'une  quantité  égale  à 
cet  angle  ;  le  jour  dure  15h  58 m,  et  la  nuit  seulement  8k  2n.  A 
partir  de  là,  le  soleil  allant  du  solstice  d'été  à  l'équinoxe  d'au- 
tomne, sa  déclinaison  reste  boréale,  mais  diminue  progressive- 
ment :  le  jour,  toujours  plus  long  que  la  nuit,  l'emporte  de  moins 
en  moins  sur   cette  dernière;  enfin,  à  l'équinoxe  d'automne 
môme,  vers  le  23  septembre,  le  soleil  se  retrouve  sur  Té quateur, 
et  le  jour  redevient  égal  à  la  nuit.  Du  23  septembre  au  22  dé- 
cembre, le  soleil  se  trouve  dans  l'hémisphère  austral,  et  sa  décli- 
naison va  en  augmentant;  il  décrit  chaque  jour  un  cercle  tel  que 
JJ,  dont  la  portion  située  au-dessus  de  l'horizon  est  plus  petite  que 
celle  qui  est  située  au-dessous  ;  le  jour  est  plus  court  que  la  nuit, 
et  d'autant  plus  court  que  le  soleil  est  plus  près  du  solstice  d'hi- 
ver. Au  solstice  même,  vers  le  22  décembre,  le  soleil  a  sa  plus 
grande  déclinaison  australe,  qui  a  la  môme  valeur  que  la  décli- 
naison boréale  correspondante  au  solstice  d'été,  et  traverse  le 
méridien  en  un  point  c  tel  que  l'arc  ac  est  égal  à  l'arc  ab  ;  le  jour 
ne  dure  que  8h  2™,  et  la  nuit  est  de  i5h  58m,  c'est-à-dire  le  con- 
traire de  ce  qui  a  lieu  au  solstice  d'été,  du  22  décembre  au 
2i  mars  de  Tannée  suivante,  la  déclinaison  du  soleil  est  toujours 
australe,  mais  va  en   diminuant  ;  la  durée  du  jour  augmente 
constamment,  tout  en  restant  inférieure  à  celle  de  la  nuit  ;  enfin, 
lorsque  le  soleil  revient  à  l'équinoxe  du  \>riutemps,  le  jour  rede- 
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vient  de  nouveau  égal  à  la  nuit.  Les  circonstances  que  nous  ve- 
nons de  signaler  se  reproduisent  ensuite  chaque  année,  identi- 
quement de  la  môme  manière. 

Ce  que  nous  venons  de  dire,  pour  le  cas  où  l'on  se  trouverait 
placé  à  l'Observatoire  de  Paris,  on  peut  le  répéter  pour  un  grand 
nombre  d'autres  lieux,  tels  que  Londres,  Madrid,  Rome,  Berlin, 
Saint-Pétersbourg,  et  l'on  arrivera  à  des  résultats  entièrement 
analogues.  On  reconnaîtra  toujours  que,  dans  chacune  de  ces 
villes,  le  jour  est  égal  à  la  nuit,  à  l'équinoxe  du  printemps  ;  qu'il 
augmente,  en  môme  temps  quelanuitdiminue,  depuisl'équinoxe 
du  printemps  jusqu'au  solstice  d'été;  qu'après  le  solstice  d'été, 
le  jour  diminue  jusqu'à  redevenir  égal  à  la  nuit  à  l'équinoxe 
d'automne;  que  de  l'équinoxe  d'automne  au  solstice  d'hiver,  le 
jour  est  plus  court  que  la  nuit  et  va  constamment  en  diminuant  ; 
enfin,  que  du  solstice  d'hiver  à  l'équinoxe  du  printemps,  le  jour 
augmente  de  nouveau  jusqu'à  reprendre  une  durée  égale  à  celle 
de  la  nuit.  Il  n'y  aura  de  différence  d'un  lieu  à  un  autre  que 
dans  les  valeurs  du  jour  le  plus  long  et  du  jour  le  plus  court,  va- 
leurs qui  dépendent  de  la  latitude  du  lieu,  et  qui  varient  avec  elle. 

§  432.  Mais  on  reconnaît  facilement  qu'il  n'en  est  pas  ainsi 
pour  tous  les  lieux  de  la  terre  situés  dans  l'hémisphère  boréal. 
Considérons  spécialement,  pour  cela,  Tare  de  méridien  bc  qui  con- 
tient tous  les  points  où  le  soleil  vient  se  placer  à  midi,  aux  diverses 
époques  d'une  année,  et  l'arc  opposé  b'c'  que  le  soleil  traverse 
chaque  jour  à  minuit.  A  Paris,  et  dans  les  autres  villes  que  nous 
venons  de  citer,  l'arc  bc  est  situé  tout  entier  au-dessus  de  l'horizon, 
et  l'arc  b'c'  tout  entier  au-dessous  de  ce  plan;  c'est  ce  qui  fait 
que,  chaque  jour,  le  soleil  se  lève  et  se  couche,  en  restant  plus  ou 
moins  longtemps  au-dessus  de  l'horizon,  suivant  qu'il  passe  plus 
ou  moins  près  des  points  b,  b'  à  midi  et  à  minuit.  S'il  en  est  ainsi 
dans  ces  divers  lieux,  cela  tient  à  ce  que  leurs  latitudes  ne  sont 
pas  trop  rapprochées  de  90°.  La  hauteur  du  point  a,  milieu 
de  l'arc  bc,  au-dessus  de  l'horizon,  est  évidemment  égale  à  l'angle 
compris  entre  la  verticale  OZ  et  la  ligne  des  pôles  PQ,  c'est-à- 
dire  que  cette  hauteur  est  égale  à  l'excès  de  90°  sur  la  latitude 
du  lieu  que  l'on  considère.  La  hauteur  du  point  a,  à  Paris,  est 
donc  de  41°  9'  49"  ;  et  comme  elle  est  plus  grande  que  la  valeur  de 
l'arc  ac  qui  est  de  23°  28',  il  en  résulte  que  le  point  c,  et  par  suite 
l'arc  bc  tout  entier,  se  trouvent  au- dessus  de  l'horizon.  Mais,  si  l'on 
choisit  un  lieu  tel  que  l'excès  de  90  degrés  sur  sa  latitude  soit  plus 
petit  que  23°  28',  il  est  clair  que,  cet  excès  étant  toujours  la  hau- 
teur du  point  a  au-dessus  de  l'horizon,  et  le  point  c  étant  tou- 
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jour*  éloigné  du  point  a  de  83*  28',  ce  dernier  point  e  se  trou- 
vera au-dessous  de  l'horiion.  Le  globe  disposé  de  manière  à 
représenter  le  mouvement  diurne  pour  le  lien  dont  il  s'agit  de- 
vra donc  être  placé  comme  l'indique  la  /(g.  193.  En  même  temps 
que  le  point  c  est  nu-deasou.s  de  l'horiion  HH,  le  point  fi' se  trouve 
nécessairement  reporté  au-dessus  de  ce  plan. 

En  examinant  ce  qui  se  passe  dans  ce  cas,  on  reconnaît  que, 
lorsque  le  soleil  passe  à  l'équinoxe  du  printemps,  le  Jour  eat  égal 
à  la  nuit;  et  qu'à  partir  de  cette  époque,  le  soleil  a  avançant  dam 
l'hémisphère  boréal,  le  Jour  augmente  et  la  nuit  diminue.  Il  ar- 
rive bientôt  que  le  cercle  diurne  H,  décrit  par  le  soleil,  n'a  pins 
aucun  de  ses  points  au-dessous  de  l'horiion  ;  à  partir  de  là,  jus- 
qu'au solstice  d'été,  le  soleil  ne  se  couche  plus,  et  par  consé- 
quent ne  se  lève  plus  :  il  n'y  a  plus  de  nuit.  Cette  présence  non 
interrompue  du  soleil  au-dessus  de  l'horiion  se  continue  encore 
au  delà  du  solstice,  jusqu'à  ce  que  la  déclinaison  du  soleil  ait  asses 
diminué  pour  qu'il  décrive  de  nouveau,  eu  un  jour,  le  cercle  II 
qui  touche  l'horizon  par  un  de  ses  points.  A  partir  de  là,  le  soleil 
recommence  à  se  coucher  et  à  se  lever,  en  restant  chaque  Jour 
un  temps  de  pins  en 


augmente  et  le  jour 
diminue,  jusqu'à  l'é- 
quinoxed'au  tcmneoà 
ils  deviennent  égaux. 
Après  cet  équinoie, 
la  nuit  devient  de 
plus  en  plus  longue, 
et  le  jour  diminue  en 
même  temps.  Bientôt, 
le  soleil  décrit  un  cer- 
cle diurne  tel  que  il, 
dout  aucun  point  n'est 
au-dessus  de  l'hori- 
zon, et,  à  partir  delà, 
il  ne  se  lève  plus.  On 
a  alors  une  nuit  non 
i  n  terrompue  j  usqu'au 
solstice  d'hiver;  cette 
"s-  ■■"•  nuit    continuelle  se 

"roloage  encore  au  delà  du  *cM\te,  jusqu'à  ce  que  la  décli- 
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oaison  australe  du  soleil  ait  assez  diminué  pour  qu'il  décrive 
de  nouveau  le  cercle  diurne  JJ,  qui  touche  l'horizon  par  un 
de  ses  points.  Alors  le  soleil  se  rapproche  constamment  de  Fé- 
qoateur  céleste,  le  jour  reparaît  et  augmente  de  durée  de  plus 
en  plus,  jusqu'à  l'équinoxe  du  printemps  où  il  redevient  égal  à 
la  nuit. 

Ainsi,  pour  tout  point  de  l'hémisphère  boréal  de  la  terre  dont  la 
latitude  diffère  de  90°  d'une  quantité  moindre  que  23°  28',  c'est- 
à-dire  pour  tout  point  dont  la  distance  au  pôle  nord  de  la  terre  est 
plus  petite  que  ce  dernier  angle,  l'année  entière  présente  quatre 
phases  bien  distinctes.  Dans  la  première,  commençant  quelque 
temps  avant  l'équinoxe  du  printemps,  et  se  terminant  quelque 
temps  après,  le  soleil  se  lève  et  se  couche  chaque  jour  ;  la  durée 
du  jour,  nulle  d'abord,  augmente  jusqu'à  devenir  de  24  heures  ; 
el  la  durée  delà  nuit,  au  contraire,  diminue  continuellement  de- 
puis 24  heuresjusqu'àzéro.  Dans  la  seconde  phase,  qui  commence 
an  moment  où  la  première  finit,  et  qui  s'étend  également  de 
part  et  d'autre  du  solstice  d'été,  le  soleil  ne  se  couche  pas  :  il  n'y 
a  pas  de  nuit.  Dans  la  troisième  phase,  qui  commence  quelque 
temps  avant  l'équinoxe  d'automne,  et  qui  se  termine  quelque 
temps  après,  les  choses  se  passent  de  la  même  manière  que  dans 
la  première,  mais  en  sens  contraire  :  les  jours,  d'abord  de  24  heu- 
res, diminuent  jusqu'à  devenir  nuls  ;  et  les  nuits  augmentent 
depuis  zéro  jusqu'à  24  heures.  Enfin,  dans  la  quatrième  phase, 
qui  s'étend  également  de  part  et  d'autre  du  solstice  d'hiver,  le 
soleil  ne  se  lève  pas  :  il  n'y  a  pas  de  jour. 

Les  durées  de  la  deuxième  et  de  la  quatrième  phase  sont  d'au- 
tant plus  grandes,  relativement  à  celles  de  la  première  et  de  la 
troisième,  que  le  point  que  l'on  considère  est  plus  près  du  pôle 
boréal  de  la  terre.  Au  pôle  môme,  la  première  et  la  troisième  phase 
deviennent  nulles,  et  l'année  se  trouve  divisée  en  deux  portions 
seulement  :  dans  la  première,  le  soleil  reste  constamment  au- 
dessus  de  l'horizon,  et,  dans  la  seconde,  il  reste  constamment 
au-dessous  de  ce  plan  ;  il  n'y  a  plus  alors  qu'un  seul  jour,  qui 
dure  six  mois,  el  qu'une  seule  nuit,  qui  dure  également  six  mois. 
Dans  ce  cas,  en  effet,  le  globe  doit  être  placé  de  manière  que  son 
axe  PQsoit  vertical,  fig.  194,  ce  qui  montre  que  le  cercle  diurne 
décrit  par  le  soleil,  à  une  époque  quelconque,  est  parallèle  à 
l'horizon;  ce  cercle  diurne  sera  au-dessus  de  l'horizon,  pen- 
daut  tout  le  temps  employé  par  le  soleil  à  aller  de  l'équinoxe  de 
printemps  à  l'équinoxe  d'automne,  c'est-à-dire  pendant  tout  le 
temps  que  sa  déclinaison  est  boréale  ;  ce  mete.  afeifc,  vxk  ç&w- 
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Iraire,  au-dessous  de  l'horiion,  pendant  le  reste  de  l'année. 
g  133.  Tout  ce  que  nous  venons  de  dire  pour  des  points  de  U 
(erre  situés  dans  l'hé- 
misphère boréal,  et  à 
diverses  latitudes,  nom 
pouvons  le  répéter  pour 
les  points  situés  dan 
son  hémisphère  austral, 
et  nous  arriverons  4  du 
conséquences  exade- 
ment  pareilles.  La  seule 
différence  que  nous  j 
trouverons,  c'est  que,  lé 
pôle  boréal  de  la  sphère 
céleste  n'étant  pas  visi- 
ble el  le  pôle  austral,  au 
contraire,  se  trouvant 
au-dessus  do  l'horiion, 
le  rôle  des  deux  solstices 
sera  changé  :  te  solstice 
d'hiver  jouera  le  rôle 
que  noua  avons  tu  Jouer 
au  solstice  d'éTé  dans 
l'hémisphère  boréal  de 
la  terre,  et  inverse- 
ment. Au  cap  de  Bonne-Espérance,  par  exemple,  dont  la 
latitude  australe  est  de  34°,  ta  durée  du  jour  va  constam- 
ment en  augmentant,  depuis  le  solstice  d'été  jusqu'au  solstice 
d'hiver,  et  ensuite  crins! animent  en  diminuant,  du  solstice 
d'hiver  au  solstice  d'été.  Pour  un  point  situé  à  une  distance  du 
pôle  austral  de  la  (erre,  plus  petite  que  23*  28',  le  soleil  reste 
pendant  plusieurs  jours  au-dessus  de  l'horizon,  à  l'époque  du 
solstice  d'hiver,  et  esl  de  même  plusieurs  jours  sans  se  lever,  a 
l'époque  du  solstice  d'été.  Au  pâle  uustral  même,  le  soleil  reste 
au-dessus  de  l'horiion  depuis  l'équinoxe  d'automne  jusqu'à  l'é- 
quinoxe  du  printemps,  et  au-dessous  de  ce  plan  pendant  le  reste 
de  l'année. 

Pour  tout  point  delà  terre  situé  dans  l'un  ou  l'autre  de  ces  deux 
hémisphères,  et  éloigné  de  plus  de  23*  28'  du  pôle  le  plus  voisin, 
la  durée  du  jour  varie  constamment,  dans  un  sensoudansl'autre,  à 
mesure  que  la  déclinaison  du  soleil  change  :  mais  cette  variation 
estplaa  ou  moins  prononcée,  suivant  que  \\  latitude  du  point  que 
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a  grande  ;  elle  a  lieu,  d'ailleurs, 


'on  considère  est  plus  ou 
miens  contraires  à  une 
même  époque  ,  pour 
ieux  lieux  situés  de 
Mil  e[  d'autre  del'équa- 
eur  de  la  terre.  A  l'é- 
[Dateur  même,  cette  va- 
ialion  de  la  durée  du 
onr  disparaît  complé- 
taient :  le  jour  est  égal 
1  li  nuit  pendant  toute 
l'année.  C'est  ce  qu'on 
reconnaît  encore  sans 
seine,  à  l'aide  d'un  glo- 
be. On  doit,  pour  cela, 
le  placer  de  manière  que 
un  aie  PQ  soit  dans  le 
plan  de  l'horizon  Hli 
ff.  193;  et  alors,  il  est 
lié  de  voir  que  tout  cer- 
cla diurne  décrit  par  le 
Kdeil,  tel  que  il  ou  II, 
tfconpâ  endeuxpnrlies 
égalis  par  l'horizon. 

Lorsque  le  soleil  est  a  l'un  des  points  de  renconlre  de  l'édipti- 
queavec  l'Equateur  céleste,  le  jour  est  égal  à  la  nui!  par  foute  la 
lene;  c'est  celte  circonstance  qui  a  lait  donner  le  nom  tVéqui- 


is  o-quus,  nox).  Le  soleil  tra- 
x  divers  points  de  l'arc  lie, 
e  d'été,  son  point  de  ren- 
ts  fi;  du  solstice  d'été  au 
ire  de  6  verse.  A  la  fin 


«Arra  à  ces  deux  points  (des  mois  lai 
rené  le  méridien  successivement  a 
fg.  182;  du  solstice  d'hiver  au  solstic 
nnlre  avec  ce  plan  marche  de  c  vers  u 
wlslice  d'hiver,  ce  point  marche  au  conlra 
le  chacune  de  ces  périodes,  le  soleil,  après  avpir  pour  ainsi  dire 
marché,  soit  vers  le  nord,  soit  vers  le  sud,  semble  s'arrêter  pour 
naruher  ensuite  en  sens  contraire  :  c'est  ce  qui  a  fait  donner  le 
nom  de  solstices  h  chacun  des  points  où  se  trouve  alors  le  soleil 
(des  mots  latins  sol,  s'at).  Le  nom  de  l'equateur  vient  de  ce  que, 
pour  tout  point  de  la  lerre  situé  sur  ce  grand  cercle,  le  jour  est 
égal  à  la  nuit  pendant  toute  l'année. 

|  t3i.  Afin  de  compléter  les  notions  que  nous  venons  de  déve- 
lopper, relativement  aux  durées  du  jour  et  de  la  nuit,  à  diverses 
époques  et  en  divers  lieux,  nous  donnerons,  dans  le  tableau  sur- 
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vant,  les  durées  des  jours  les  plus  longs  el  les  plus  courts,  pour 
diverses  latitudes,  depuis  l'équateur  jusqu'aux  parallèles  terres- 
tres dont  la  latitude  est  de  b0°32'  (différence  entre  i»0°  et  23°  28'). 


DURÉE 

DURÉE 

DURÉE 

Dcn 

L1T1T0H. 

du 

du 

LATITCH. 

du 

do 

J«ar  le  plu  Uof . 

jnrltpliicMrt. 

jmt  W  pin  1m§  . 

jrarlepUseMit. 

h.    m. 

h.    m. 

h*    m. 

h.    m. 

Oo 

12    0 

12     0 

40o 

14  51 

9    9 

5 

12  17 

11  43 

45 

15  26 

8  34 

10 

12  35 

11  25 

50 

16    9 

7  51 

15 

12  53 

H     7 

55 

17    7 

6  53 

20 

13  13 

10  47 

60 

18  30 

5  30 

25 

13  34 

10  26 

65 

21     9 

2  51 

30 

13  56 

10    4 

66  32' 

24    0 

0    0 

35 

14  22 

9  38 

Pour  les  lieux  dont  la  latitude  est  supérieure  à  66°  32',  la  durée 
du  jour  varie  de  0  à  24  heures,  dans  la  portion  de  Tannée  où  le 
soleil  se  lève  et  se  couche.  Mais  le  nombre  de  jours  pendant  le- 
quel cet  astre  reste  constamment  au-dessus  de  l'horizon,  sans  se 
coucher,  et  le  nombre  de  jours  pendant  lequel  il  reste  constam- 
ment au-dessous  de  ce  plan,  sans  se  lever,  varient  avec  la  latitude; 
le  tableau  suivant  fait  connaître  ce  nombre  de  jours  pour  diverses 
latitudes  boréales,  depuis  66°  32' jusqu'à  90°. 


LATITUDES 

LE  SOLEIL 

• 
LB  SOLEIL 

BOREALKS. 

NE    SB     COUCH  K     PAS 

pendant  environ 

NI     SB     LB V  B    P  AS 

pendant  environ 

G6-32' 

1  jour. 

1  jour. 

70 

65     — 

60     — 

103     — 

97     — 

so 

134    — 

127     - 

85 

161     — 

153     — 

90 

186     — 

179     — 

Pour  les  latitudes  australes  de  mômes  valeurs,  les  résultats  ne 
sont  pas  tout  à  fait  les  mômes.  Ainsi,  pour  la  latitude  australe  de 
7o°,  le  soleil  doit  rester  constamment  au-dessus  de  l'horizon,  pen- 
d.int  tout  le  temps  qu'il  ne  se  lève  pas  à  la  latitude  boréale  de  75°; 
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it  reste  au-dessous île  l'horison, pour lapremière latitude,  pendant 
tout  le  temps  qu'il  reste  nu -dessus  de  ce  plan  pour  la  seconde.  Le 
soleil  reste  donc  environ  97  Jours  sans  se  coucher,  el  i03  jours 
mus  se  lever,  à  la  latitude  australe  de  75  d' grés.  Nous  verrons 
bientôt  à  quoi  tient  celte  différence  que  présentent  les  régions 
voisines  des  deux  pôles  de  la  terre. 

S  135.  Division  n>  la  surface  n>  la  terre  en  claq  zonta. 
—  Nous  venons  de  voir  que  les  circonstances  que  présente  le 
mouvement  diurne  du  soleil  sont  loin  d'Être  les  mûmes  pour  les 
divers  points  de  la  surface  de  la  terre  :  c'est  ce  qui  a  conduit  à 
diviser  cette  surface  en  plusieurs  paities  distinctes  ou  tunes, 
comme  nous  allons  l'indiquer. 

Pour  tout  point  don!  la  latitude,  boréale  ou  australe,  ne  dépasse 
pas6fl°  32',  le  sole  il  se  lève  el  se  couche  tous  les  jours  de  l'année. 
Pour  tout  point,  su  contraire,  dont  la  latitude  est  plus  grande 
que  66*  3?,  il  y  a  certaines  époques  de  l'année  où  le  soleil  est 
plusieurs  jours  sans  se  lever  ou  sans  se  coucher.  Les  deux  parai  - 
lèlea  AA',  BB',  fig .  196,  qui  correspondent  aux  latitudes  de  66°  32', 
divisent  donc  la  surface  de  la  terre  en  trois  parties  bien  distinctes. 
Les  deux  calottes  sphériques,  ou  zones  à  une  base,  APA',  BQR', 
se  'nomment  les  zonet  glaciales.  Les  cercles  AA',  BB',  qui  leur 
servent  de  limites,  sont  les  cercles  polaires;  on  donne  spéciale- 
ment le  nom  de  cercle  polaire  arctique  h  celui  qui  avoisine  le  pôle 
nord,  landisque  l'autre  porte  le  nom  de  cercle  polaire  antarctique, 

La  partie  comprise  entre  les  deux  cercles  polaires  se  divise  à  son 
tour  en  trois  autres.  Pour  tous  les  points  qu'elle  comprend,  le  soleil 
w  lève  et  se  couebe  chaque  ■> 

jour  de  l'année  ;  mais  la  plus 
grande  hauteur  a  laquelle  il 
s'élève  au-dessus  de  l'horizon 
n'est  pas  la  même  pour  un 
point  que  pour  un  aulre.  Si 
nous  nous  reportons  A  la 
fig.  192  (page  2*7),  nous 
verrons  que  cette  pi  us  grande 
hauteur  du  soleil  au-dessus  de 
l'horizon,  a  midi,  dépend  de 
la  position  que  l'arc  bc  oc- 
cupe i  ar  rapport  au  zénith  Z. 
Cet  arc  comprenant  tous  les  .   1 

points  où  le  soleil  traverse  le  B' 

méridien,  aux  diverses  époques  de  l'année,  il  est  clair  que,  s'il  si 


su 
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troun:  placé  comme  sur  la  figure,  c'est  au  moment  où  le  soleil 
passera  en  b  qu'il  sera  à  «a  plus  grande  hauteur  au-dessus  de 
l'horizon.  En  général,  toutes  les  fois  que  l'arc  bc  sera  tout  entier 
d'un  même  coté  du  sénilh  Z,  le  soleil  atteindra  sa  plus  grande 
hauteur  lorsqu'il  passera  à  l'une  des  extrémités  de  cet  arc,  c'est- 
à-dire  à  l'époque  du  solstice  d'été  ou  du  solstice  d'hiver,  suivant 
que  l'on  sera  en  un  point  de  l'hémisphère  boréal  ou  de  l'hémi- 
sphère austral  ;  celte  plus  grande  hauteur,  toujours  inférieure  à 
00*,  variera  d'ailleurs  de  grandeur  avec  la  latitude  du  lieu.  Hait 
si  l'arc  bc  s'étend  de  part  et  d'autre  du  sénitb,  fig.  197,  il  n'en 
sera  plus  de  même  ;  le  soleil  traversant  le  méridien  successive- 
ment dans  les  divers  pointsde  cet  arc,  il  arrivera  deux  fois,  chaque 
année,  qu'il  passera  au  zénith  même  du  lieu  ;  sa  plus  grande  hau- 
teur au-dessus  de  l'horizon  sera  donc  de  90*,  et  elle  n'arrivera 
plus  à  l'époque  de  l'un  des  deux  solstices.  Pour  qu'il  en  soit  ainsi, 
il  faut  que  la  distance  du  milieu  a  de  l'arc  be  au  zénith  du  lieu 
soit  plus  petite  que  la  distance  ab  qui  est  de  23»  28'  ;  et,  comme  1s 
distance  du  point  a  au  zénith  est  égale  à  la  latitude  du  lieu,  il  en 
résulte  que  celte  latitude 
doit  être  plus  petite  que 
23°  28'.  Si  donc  on  trace 
sur  le  globe  terrestre  les 
parallèles  CC',DI>',^.IM, 
correspondant  aux  latitu- 
des de  23°3S',  ils  compren- 
dront entre  eux  tous  les 
lieux  de  la  terre  où  l'on 
voit  le  soleil  passer  au  zé- 
nith à  certaines  époques 
de  l'année.  Ces  deux  pa- 
rallèles CC,  DU',  se  nom- 
ment les  tropiques  ■  celui 
qui  se  trouve  dans  l'hémi- 
sphère horéal  est  le  tropi- 
que du  Caneer,  et  l'autre 
est  le  tropique  du  Çapri- 
rorne,  dénominations  par- 
ticulières qui  viennent  de 
ce  que  le  soleil  passe  au 
zénith  d'un  point  quelcon- 
que de  l'un  ou  de  l'autre 
1  ces  deux  (repiques,  lorsqu'il  entre  dans  le  signe  du  Cancer  ou 
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dans  le  signe  du  Capricorne,  c'est-à-dire  au  solstice  d'été  ou  au 
solstice  d'hiver.  Le  mot  tropique  (du  verbe  grec  rptireo,  tourner) 
signifie  que  le  soleil,  après  s'être  avancé  vers  le  nord  ou  vers  le 
sud,  jusqu'à  atteindre  le  zénith  d'un  quelconque  des  points  des 
deux  cercles  auxquels  il  s'applique,  retourne  sur  ses  pas  pour  se 
rapprocher  de  l'équateur.  La  zone  que  comprennent  les  deux  tro- 
piques se  nomme  la  zone  lorride;  les  deux  zones  comprises  en- 
tre les  tropiques  et  les  cercles  polaires  sont  désignées  sous  le  nom 
de  zones  tempérées. 

Ainsi,  en  résumé,  la  zone  torride  s'étend  de  part  et  d'autre  de 
l'équateur,  jusqu'aux  deux  tropiques;  le  soleil  passe  deux  fois 
par  an  au  zénith  de  chaque  point  de  cette  zone,  excepté  pour  les 
points  des  tropiques,  où  cet  astre  ne  passe  qu'une  fois  au  zénith, 
au  solstice  d'été  ou  au  solstice  d'hiver.  Les  zones  tempérées  s'éten- 
dent depuis  les  tropiques  jusqu'aux  cercles  polaires;  le  soleil  se 
lève  et  se  couche  chaque  jour  de  l'année  dans  toute  l'étendue  de 
ces  deux  zones,  comme  dans  la  zone  torride  :  mais  il  ne  passe  au 
zénith  d'aucun  des  lieux  qu'elles  renferment.  Enfin,  les  zones 
glaciales  s'étendent  depuis  les  cercles  polaires  jusqu'aux  pôles; 
elles  comprennent  tous  les  points  où  le  soleil  reste  constamment 
au-dessus  ou  au-dessous  de  l'horizon,  pendant  plusieurs  jours  de 
suite,  à  certaines  époques  de  l'année. 

§  436.  Influence  de  l'atmosphère  inr  la  durée  du  Jour; 
crépuscule.  —  L'atmosphère  terrestre,  en  réfractant  les  rayons 
lumineux  qui  nous- viennent  du  soleil,  nous  fait  voir  cet  astre 
plus  haut  qu'il  n'est  en  réalité.  Cet  effet  de  la  réfraction  atmo- 
sphérique devient  surtout  très-sensible  lorsque  le  soleil  est  près  de 
l'horizon,  puisqu'à  l'horizon  même  elle  le  relève  d'un  angle  de 
plus  de  33'.  11  en  résulte  que  nous  voyons  le  soleil  se  lever  quel- 
que temps  avant  qu'il  ne  se  soit  réellement  élevé  jusqu'au  plan  de 
notre  horizon,  et  que  de  même  nous  le  voyons  se  coucher  quelque 
temps  après  qu'il  s'est  abaissé  au-dessous  de  ce  plan.  La  durée  du 
jour  se  trouve  donc  augmentée  par  là,  et  celle  de  la  nuit  se  trouve 
diminuée  en  conséquence.  C'est  ainsi  qu'à  Paris  le  plus  long  jour 
de  l'année  est  del6h7ID,  et  le  jour  le  plus  court  de  8h  H  m,  au  lieu 
de  toh58,D  et8h2,n,  nombres  que  nous  avions  indiqués  précédem- 
ment en  ne  tenant  pas  compte  de  l'influence  de  l'atmosphère.  On 
voit  que  les  jours  à  Paris  sont  augmentés  de  9  minutes  par  cette 
influence,  à  l'époque  des  solstices  ;  ils  le  sont  seulement  de  7  mi- 
nutes aux  équinoxes.  Au  pôle  boréal,  le  soleil  paraît  dans  le  plan 
de  l'horizon,  non  pas  lorsqu'il  arrive  à  l'équinoxe  du  printemps, 
mais  lorsque  sa  déclinaison  australe  n'est  \Au%  que,  &  &wnyw&'S$  \ 
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il  reste  alors  visible  jusqu'à  l'époque  où,  ayant  passéàl'équinoxe 
d'automne,  il  a  repris  une  déclinaison  australe  supérieure  à  33'. 
On  a  soin  détenir  compte  de  cette  action  de  l'atmosphère,  dans  le 
calcul  des  heures  du  lever  et  du  coucher  du  soleil  que  Ton  insère 
dans  les  almanachs.  Les  nombre*  contenus  dans  les  tableaux  de 
la  page  254  ont  été  obtenus  en  négligeant  la  réfraction  atmosphé- 
rique; ils  se  rapportent  aux  apparences  que  présenterait  le  mou- 
vement du  soleil  en  divers  lieux,  si  l'atmosphère  n'existait  pas. 

§  137.  Mais  l'atmosphère  agit  d'une  autre  manière  encore,  pour 
augmenter  chaque  jour  le  temps  pendant  lequel  nous  recevons  la 
lumière  du  soleil.  Lorsque  cet  astre  s'est  assez  abaissé  au-dessous 
de  notre  horizon,  pour  que  les  rayons  de  lumière  qui  en  émanent 
ne  puissent  plus  nous  arriver  directement,  c'est-à-dire  lorsqu'il 
s'est  couché,  il  éclaire  encore  une  portion  des  couches  atmosphé- 
riques qui  se  trouvent  au-dessus  de  nous  ;  les  molécules  d'air,  en 
nous  renvoyant  une  partie  de  la  lumière  qu'elles  reçoivent  ainsi 
du  soleil,  répandent  autour  de  nous  une  clarté  qui  est  très-grande 
lorsque  le  soleil  est  couché  depuis  peu  d'instants,  et  qui  diminue 
progressivement  à  mesure  que  le  soleil  s'abaisse  de  plus  en  plus 
au-dessous  de  l'horizon.  Le  matin,  avant  le  lever  du  soleil,  le 
même  phénomène  se  produit  :  les  couches  atmosphériques  situées 
au-dessus  de  l'horizon  sont  éclairées  de  plus  en  plus  par  le  soleil, 
quand  il  approche  de  son  lever,  et  il  en  résulte  pour  nous  une 
clarté  qui  <  roît  progressivement  jusqu'à  ce  que  le  soleil  se  lève. 
Cette  clarté,  variable  d'un  instant  à  un  autre,  qui  précède  le  lever 
du  soleil  et  qui  suit  son  coucher,  porte  le  nom  de  crépuscule  :  le 
crépuscule  du  matin  est  plus  spécialement  désigné  sous  le  nom 
d'aurore,  et  celui  du  soir  sous  le  nom  de  brune. 

La  lueur  crépusculaire  ne  présente  pas  une  intensité  uniforme 
dans  toute  l'étendue  du  ciel  que  l'on  peut  apercevoir;  on  voit  au 
contraire  que  cette  intensité  est  plus  grande  >  ers  un  des  points  de 
l'horizon  que  partout  ailleurs,  et  qu'elle  va  en  diminuant  pro- 
gressivement, à  partir  de  ce  point,  dans  toutes  les  directions.  Ce 
point,  où  la  lueur  crépusculaire  a  sa  plus  grande  intensité,  est  de 
tous  les  points  de  l'horizon  celui  dont  le  soleil  se  trouve  le  plus  rap- 
proché ;  il  est  situé  dans  le  plan  vertical  qui  passe  par  le  centre  de 
l'astre.  En  môme  temps  que  le  soleil  s'abaisse  au-dessous  de  l'ho- 
rizon, après  son  coucher,  le  pi  m  vertical  qui  lui  correspond  change 
de  direction,  puisque  le  soleil,  dans  son  mouvement  diurne,  nous 
semble  décrire  un  cercle  oblique  à  l'horizon;  lepoint  de  plusgrande 
intensité  de  la  lueur  crépusculaire  doit  donc  se  déplacer  en  mémo 
temps  que  le  soleil  :  ce  point  s  è\o\g>T\fc  <te  \\\»  ^  ^us  de  lft  P08'" 
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lion  qu'il  occupait  au  moment  du  coucher  du  soleil,  en  marchant 
vers  le  do  rd  ou  vers  le  sud,  suivant  que  le  lieu  d'observation  appar- 
tient à  l'hémisphère  boréal  ou  à  l'hémisphère  austral  de  la  terre. 
Les  circonstances  analogues  se  présentent  avant  le  lever  du  soleil. 

On  comprend  que  l'intensité  de  la  lueur  crépusculaire  ne  dé- 
pend pas  seulementde  la  distance  à  laquelle  le  soleil  se  trouve  au- 
dessous  du  plan  de  l'horizon.  L'état  de  l'atmosphère,  la  quantité  de 
vapeur  qu'elle  contient,  la  transparence  plus  ou  moins  grande  qui 
en  résulte  pour  les  couches  atmosphériques,  doivent  avoir  une 
influence  très-notable  sur  cette  intensité.  Aussi  doit-il  arriver  que 
la  6n  du  crépu  seule  dn  soir,  et  le  commencement  decelui  du  matin, 
ne  corresponden  t  pas  toujours  à  un  môme  abaissement  du  soleil  au- 
dessous  de  l'horizon.  Ce  n'est  donc  qu'approximativement  qu'on 
peut  établir  une  règle  qui  permette  d'évaluer  la  durée  du  crépus- 
cule. On  a  reconnu  que,  généralement,  lorsque  l'air  est  suffisam- 
ment pur,la  lueur  crépusculaire  peut  s'apercevoir  tant  que  le  soleil 
se  trouve  abaissé  de  moins  de  18  degrés  au-dessous  de  l'horizon. 

Il  est  aisé,  d'après  cela,  de  se  faire  une  idée  de  la  durée  du  cré- 
puscule, soit  après  le  coucher  du  soleil,  soit  avant  son  lever.  Si 
l'on  est,  par  exemple,  en  un  point  de  l'équateur  terrestre,  et  que 
le  soleil  se  trouve  à  l'un  des  équinoxes,  il  se  meut,  en  vertu  du 
mouvement  diurne,  suivant  un  cercle  qui  coïncide  avec  l'équa- 
teur céleste  ;  cet  astre,  parcourant  360  degrés  en  24  heures,  décrit 
un  arc  de  l.'i  degrés  en  une  heure  ;  son  mouvement,  dans  les  cir- 
constances particulières  où  nous  nous  plaçons,  s'effectuant  dans  un 
plan  vertical,  on  voit  que  pour  qu'il  se  soit  abaissé  de  18  degrés 
au-dessous  de  l'horizon,  à  partir  de  son  coucher,  il  faut  qu'il  ait 
décrit  un  arc  de  18  degrés  sur  son  cercle  diurne  :  le  crépuscule 
dure  donc  tout  le  temps  que  le  soleil  emploie  à  décrire  cet  arc 
de  18  degrés,  c'est-à-dire  lh  12m. 

Le  temps  employé  par  le  soleil  à  s'abaisser  de  18  degrés  au- 
dessous  de  l'horizon  varie  avec  la  position  du  lieu  où  l'on  est  placé, 
et  avec  la  déclinaison  du  soleil;  mais  ce  temps  est  généralement 
plus  grand  que  celui  que  nous  venons  de  trouver  pour  un  point  de 
l'équaleurde  la  terre,  et  pour  l'époque  de  l'un  des  équinoxes.  11  y  a 
même  un  grand  nombi  ede  lieux  où,  à  certai  nés  époques,  le  crépus- 
cule  dure  toute  la  nuit,  c'est-à-dire  où  le  soleil,  en  s'abaissant  au- 
dessous  de  l'horizon,  entre  son  coucher  et  son  lever,  ne  va  pas  jus- 
qu'à ladislance  de  18  degrés  au  delà  de  laquelle  le  crépuscule  cesse 
d'exister.  C'est  ce  qui  arrive,  par  exemple,  à  Paris,  à  l'époque  du 
solstice  d'été.  En  effet,  à  cette  époque,  la  déclinaison  du  soleil  étant 
de  23»  28',  sa  distance  au  pôle  boréal  est  égale  &  <tô°  3*1'  \k\s\\\\x\\V, 
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lorsque  le  soleil  se  trouve  le  plus  bas  possible  au-dessous  de  l'hori- 
zon, c'est-à-dire  en  &',  fig.  192  (page  247),  on  obtiendra  la  distance 
du  soleil  à  ce  plan,  en  retranchant  de  W,  qui  est  égal  à  66°  32*, 
la  hauteur  du  pôle  au-dessus  de  l'horizon,  hauteur  qui,  pour  Paris, 
est  de  48°  50'  :  donc  la  plus  grande  distance  du  soleil  à  l'horizon, 
pendant  la  nuit,  à  Paris,  et  au  solstice  d'été,  est  dé  47°  42'. 

§  138.  Variations  de  température  occasionnées  war  le 
moaTement  du  soleil.  —  En  môme  temps  que  le  soleil  éclaire 
les  diverses  parties  de  la  surface  de  la  terre,  il  leur  envoie  une 
quantité  considérable  de  chaleur;  c'est  celte  chaleur  qui,  en  se 
combinant  avec  la  chaleur  propre  de  la  terre,  détermine  ces  tem- 
pératures diverses  que  Ton  observe  en  chaque  lieu.  Pour  nous 
rendre  compte  de  la  manière  dont  se  produisent  ces  variations  de 
température,  examinons  d'abord  ce  qui  se  passe  dans  l'espace  d'un 
jour  en  un  lieu  déterminé. 

La  surface  de  la  terre,  dans  le  lieu  dont  nous  nous  occupons, 
émet  constamment  de  la  chaleur  vers  les  espaces  célestes,  et  tend 
ainsi  à  se  refroidir  ;  mais,  d'un  autre  côté,  elle  reçoit  de  la  chaleur 
du  soleil,  chaleur  qui  tend  à  élever  sa  température.  Ces  deux  causes 
de  variation  de  température  agissant  ensens  contraire  l'u  ne  de  l'au- 
tre, la  températures'abaissera  ou  s'élèvera,  suivantquelapremière 
Temporterasur  laseconde,  ou  in  versemenl.  Or,  tandis  que  le  rayon- 
nement vers  les  espaces  célestes  se  produit  sans  interruption,  la 
chaleur  du  soleil  n'arrivesur  la  surface  dont  ils'agit  que  par  inter- 
mittence, si  toutefois  on  suppose  que  le  soleil  se  lève  et  se  couche 
dans  l'espace  d'une  même  journée;  on  comprend  donc  que  tantôt 
la  quantité  de  chaleur  perdue  par  le  rayonnement  est  plus  grande 
que  celle  qui  est  reçue  du  soleil,  tantôt  au  contraire  cette  dernière 
quantité  de  chaleur  est  plus  grande  que  la  première  :  en  sorte  qu'il 
en  résulte  nécessairement  qu'à  certains  moments  la  température 
s'abaisse,  et  qu'à  d'autres  moments  elle  s'élève.  Suivons  le  soleil 
dans  son  mouvement  diurne,  et  nous  reconnaîtrons  sans  peine  de 
quellemanière  la  température  doit  varier  dansl'espacede24heures. 
Peu  de  temps  après  le  lever  du  soleil,  la  chaleur  reçue  de  cet  astre 
par  la  surface  de  la  terre,  au  lieu  que  l'on  considère,  devient  plus 
grande  que  celle  qu'elle  perd  par  le  rayonnement  ;  en  sorle  que  la 
température  s'accroît.  Le  soleil  s'élevant  de  plus  en  plus  au-dessus 
de  l'horizon,  jusqu'à  midi,  la  chaleurque  la  surface  de  la  terre  en 
reçoit  va  en  augmentant;  car,  d'une  part,  les  rayons  solaires  tom- 
bent sur  la  surface  avec  une  obliquité  de  moins  en  moins  grande, 
ef,  d'une  autre  part,  l'atmosphère  absorbe  une  portion  déplus  en 
plus  petite  de  ces  rayons,  puisque,  ^ax  suite  de  la  diminution  de 
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leur  obliquité,  ils  ont  à  traverser  une  épaisseur  d'air  de  plus  eu 
plus  faible.  La  température  doit  donc  s'accroître  constamment 
jusqu'à  midi.  Après  midi,  le  soleil  se  rapproche  de  l'horizon  :  la 
chaleur  que  la  surface  de  la  terre  en  reçoit  va  donc  en  diminuant  : 
mais,  tant  que  cette  chaleur  se  trouve  encore  plus  grande  que  celle 
qui  est  perdue  par  le  rayonnement,  la  température  ne  cesse  pas 
des'accroitre.  C'est  moyennement  vers  deux  heures  de  l'après-midi 
que  la  chaleur  reçue  du  soleil  devient  égale  à  la  chaleur  perdue  ; 
et,  comme  la  chaleur  reçue  diminue  toujours,  il  arrive  bientôt 
que  la  chaleur  perdue  est  plus  grande  que  la  chaleur  gagnée  :  dès 
lors,  la  température  s'abaisse.  Ainsi,  c'est  vers  deux  heures  de  l'a- 
près-midi que  la  température  est  la  plus  élevée.  Depuis  celte  épo- 
que jusqu'au  coucher  du  soleil,  la  température  baisse  de  plus  en 
plus;  pendant  la  nuit,  le  soleil  n'envoyant  pas  de  chaleur  à  la 
surface  de  la  terre,  la  température  continue  à  baisser  jusqu'au 
lever  de  cet  astre;  à  ce  lever  même,  et  pendant  quelque  temps 
au  delà,  elle  baisse  encore,  tant  que  la  chaleur  reçue  n'est  pas 
assez  grande  pour  compenser  la  perte  qui  se  produit  en  môme 
temps  par  le  rayonnement;  enfin,  au  bout  de  peu  de  temps  après 
le  lever  du  soleil,  la  température  recommence  à  s'accroître.  Ainsi, 
dans  l'espace  d'une  journée,  la  température  varie  continuelle- 
ment ;  elle  atteintun  maximum  vers  deux  heures  de  l'après-midi, 
et  un  minimum  quelque  temps  après  le  lever  du  soleil. 

§  139.  Si  le  mouvement  diurne  du  soleil  présentait  exactement 
les  mêmes  circonstances,  dans  le  lieu  dont  nous  nous  occupons,  aux 
diverses  époques  de  l'année  ;  si  cet  astre  restait  toujours  le  même 
nombre  d'heures  au  -dessus  de  l'horizon  ;  s'il  atteignait  chaque  jour 
la  même  hauteur  au-dessus  de  ce  plan,  il  est  clair  que  la  tempéra- 
ture devrait  repasser  tous  les  jours  par  les  mêmes  phases  :  la  tem- 
pérature la  plusélevée  pour  un  jour  devrait  être  la  même  quecelle 
des  autres  jours,  et  il  devrait  également  en  être  ainsi  pour  la  tem- 
pérature la  plus  basse.  Mais  nous  savons  que  les  choses  ne  se  pas- 
sent pas  de  celte  manière  :  l'inégalité  qui  existe  entre  les  du- 
rées du  jour  et  de  la  nuit,  aux  diverses  époques  de  l'année,  et  en 
un  môme  lieu,  doit  amener  une  inégalité  correspondante  dans 
les  températures.  Si  nous  considérons,  par  exemple,  un  lieu  tel 
que  Paris,  qui  se  trouve  dans  la  zone  tempérée  de  l'hémi- 
sphère boréal  de  la  terre,  nous  verrons  que,  depuis  le  solstice 
d'hiver  jusqu'au  solstice  d'été,  le  temps  que  le  soleil  reste  au- 
dessus  de  l'horizon,  chaque  jour,  est  de  plus  en  plus  long,  et 
qu'en  outre  la  hauteur  méridienne  du  soleil  est  de  plus  en  plus 
grande  :  la  quantité  totale  de  chaleur  que  la  &uvutt£  &vx*fe\  \^\V 
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du  soleil,  dans  l'espace  de  24  heures,  va  donc  constamuiebl  en 
augmentant,  et  par  suite  la  température  moyenne  de  chaque  jour 
tend  &  s'élever  de  plus  eu  plus.  Le  contraire  a  lieu  depuis  le 
solstice  d'été  jusqu'où  solstice  d'hiver;  la  quantité  totale  de  cha- 
leur reçue  du  soleil,  en  24  heures,  diminue  de  plus  en  plus*  et 
en  conséquence  la  température  moyenne  de  chaque  jour  tend 
constamment  &  s'abaisser.  Cependant,  par  des  considérations 
analogues  à  celles  qui  nous  ont  fait  voir  que,  chaque  jour,  te 
maximum  de  température  a  lieu,  non  pas  à  midi,  mais  environ 
deux  heures  plus  tard,  on  reconnaît  que  ce  n'est  pas  au  solstice 
d'été  môme  que  la  température  moyenne  du  jour  est  la  plus 
élevée  ;  cette  température  moyenne  du  jour  augmente  encore  an 
delà  du  solstice,  pendant  environ  une  quinzaine  de  jours,  après 
lesquels  elle  commence  à  décroître.  De  même,  c'est  environ 
quinze  jours  après  le  solstice  d'hiver  que  la  température  moyenne 
du  jour  est  la  plus  basse. 

Dans  toute  l'étendue  des  zones  tempérées,  les  variations  de  tem- 
pérature, dans  l'espace  d'une  année,  doivent  se  produire  confor- 
mément à  ce  que  nous  venons  de  dire.  Dans  les  zones  glaciales, 
il  n'en  est  plus  tout  à  fait  de  même  ;  les  effets  calorifiques  sont 
modifiés  par  cette  circonstance  que  le  soleil  reste  au-dessus  de 
l'horizon  pendant  plusieurs  jours  de  suite,  à  une  certaine  époque, 
et  aussi  pendant  plusieurs  jours  au-dessous  de  ce  plan,  à  une 
autre  époque.  Dans  la  zone  torride,  il  doit  aussi  y  avoir  des  varia- 
tions de  température  analogues  à  celles  des  zones  tempérées; 
mais  les  changements  qu'éprouve  la  température  moyenne  du 
jour,  aux  diverses  époques  de  l'année,  sont  beaucoup  moins  sen- 
sibles, parce  que,  d'une  part,  il  y  a  moins  de  différence  eutre  les 
jours  les  plus  longs  et  les  jours  les  plus  courts,  et  que,  d'une 
autre  part,  le  soleil  à  midi  n'est  jamais  très-éloigné  du  zénith. 

Quant  à  la  température  moyenne  de  l'année,  on  comprend 
qu'elle  doit  varier  avec  la  latitude  du  lieu  que  l'on  considère.  Plus 
cette  latitude  du  lieu  est  grande,  plus,  en  moyenne,  les  rayons 
venus  du  soleil  sent  obliques.  On  s'explique  par  là  comment  il  se 
fait  que  la  température  moyenne,  dans  la  zone  torride,  est  très- 
élevée;  que  celte  température  moyenne  est  plus  faible  dans  les 
zones  tempérées,  et  d'au  tan  t  plus  faible  qu'on  s'éloigne  des  tro- 
piques, pour  se  rapprocher  des  cercles  polaires;  et  qu'enfin, 
dans  les  zones  glaciales,  la  température  est  très-basse. 

Les  variations  de  température  en  un  lieu  donné,  aux  diverses 

heures  d'une  même  journée,  et  surtout  dans  les  divers  jours  d'une 

même  année,  sont  très-loin  de  patente?  \&  t&gvxlaxité  qui  sem- 
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bleralt  résulter  des  considérations  précédentes.  Les  courants  qui 
se  produisent  dans  l'atmosphère,  et  que  nous  nommons  vents,  font 
que  des  niasses  d'air  considérables,  ayant  pris  la  température  qui 
règne  dans  certaines  régions  de  la  terre,  vont  se  mettre  en  con- 
tact avec  d'autres  régions  où  la  température  est  différente  :  il 
s'ensuit  des  modifications  plus  ou  moins  grandes  dans  la  tempé- 
rature de  ces  dernières  régions.  L'irrégularité  avec  laquelle  le 
vent  souffle,tantôt  d'un  côté,  tantôt  de  Tau  Ire,  fait  que  les  tempéra- 
tures en  un  lieu  donné  présentent  des  irrégularités  correspondan- 
tes. Aussi  n'est-ce  qu'en  prenant  les  moyennes  des  températures 
observées  pendant  un  grand  nombre  d'années,  qu'on  peut 
a  niver  àdesrésultats  qui  concordent  avec  les  considérations  théo- 
riques qui  viennent  d'être  développées;  les  variations  acciden- 
telles qui  troublent  chaque  température  en  particulier,  dispa- 
raissent en  grande  partie  quand  on  calcule  ces  moyennes,  et  cela 
permet  de  mettre  en  évidence  les  variations  régulières  dont  nous 
avons  signalé  les  causes. 

§  140.  Les  variations  de  température  occasionnées  par  la  pré- 
sence plus  ou  moins  prolongée  du  soleil  au-dessus  de  l'horizon, 
et  par  l'obliquité  plus  ou  moins  grande  de  ses  rayons,  doivent 
être  rangées  parmi  les  principales  causes  des  vents.  Dans  la  zone 
torride,  où  l'action  calorifique  du  soleil  par  la  surface  de  la  terre 
est  à  son  maximum  d'intensité,  réchauffement  continuel  de  l'at- 
mosphère donne  lieu  à  des  vents  réguliers  connus  sous  le  nom 
de  vents  alizés.  Il  est  aisé  de  se  rendre  compte  de  la  production 
de  ces  vents,  ainsi  que  des  circonstances  qu'ils  présentent. 

L'air  qui  se  trouve  près  de  la  surface  de  la  terre,  dans  le  voisi- 
nage de  l'équateur,  acquiert  une  température  assez  élevée  ;  il  se 
dilate,  et  tend  à  monter  dans  les  régions  supérieures  de  l'atmo- 
sphère, en  raison  de  la  diminution  de  sa  densité.  L'air  échauffé 
ne  peut  pas  s'élever  ainsi,  sans  qu'il  soit  remplacé  constamment 
par  de  l'air  plus  frais,  venant  des  contrées  placées  à  une  certaine 
distance  de  l'équateur,  de  part  et  d'autre  de  cette  ligne  ;  d'ailleurs 
l'air  qui  s'est  élevé  à  l'équateur  môme  se  refroidit  dans  les  régions 
supérieures  de  l'atmosphère,  et  se  déverse  de  là  sur  les  zones 
tempérées,  pour  y  combler  le  vide  provenant  de  ce  que  l'air  qui 
s'y  trouvait  s'est  porté  vers  l'équateur.  Il  en  résulte  qu'il  se  pro- 
duit dans  l'atmosphère,  et  tout  autour  de  la  terre,  un  double 
mouvement  de  circulation  qui  est  constamment  entretenu  par 
la  chaleur  solaire,  $?.  198. 

Jusque-la,  il  semble  que  l'action  calorifique  du  soleil  doive  dé- 
terminer près  de  la  surface  de  la  terre  unNfci\lNfc\m\\.to\\\Q\\ 
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pour  les  contrées  situées  à  une  certaine  distance  de  L'éq uateur, 
dans  l'hémisphère  boréal,  et  un  vent  du  sud  pour  les  contrées  si- 
tuées de  l'autre  coté  de 
l'équateur.  Mais  il  faut 
observer  que  le  mouve- 
ment de  rotation  de  la 
terre  doit  avoir  une 
certaine  influence  sur 
le  phénomène.  L'atmo- 
sphère tourne  en  même 
temps  que  la  terre;  et, 
dansée  mouvement,  set 
diverses  part  ies  sont  ani- 
mées de  vitesses  plus  on 
moins  grandes,  suivant 
qu'elles  correspondent 
à  telle  ou  telle  portion 
delà  surface  de  la  terre; 
puisque  les  rayons  des  cercles  décrits  par  les  différents  points  de 
cette  surface,  dans  l'espace  de  24  heures  sidérales,  varient  avec 
les  latitudes  de  ces  points.  L'air  qui  se  trouvait  dans  le  voisinage 
d'un  parallèle  quelconque,  dans  l'hémisphère  boréal  ou  dans  l'hé- 
misphère austral,  et  qui  se  rend  à  Téquateur,  possède  une  vi- 
tesse de  rotation  plus  petite  que  celle  des  points  de  la  terre  dont 
il  se  rapproche  ;  arrivé  près  de  l'équateur,  il  marche  moins  vite 
qu'il  ne  devrait  le  faire  pour  suivre  la  terre  dans  son  mouvement: 
il  est  en  retard  par  rapport  à  elle,  et  pour  un  observateur  qui  est 
emporté  parla  terre  dans  sa  rotation,  il  doit  paraître  se  mouvoir  en 
sens  contraire  de  ce  mouvement,  c'est-à-dire  de  l'est  vers  l'ouest. 
C'est  ce  qui  arrive  en  effet.  Les  vents  alizés,  dans  le  voisinage 
de  l'équateur,  soufflent  de  l'est.  Au  nord  de  l'équateur,  l'excès  de 
la  vitesse  de  la  terre  sur  la  vitesse  de  l'air  se  combine  avecle  mou- 
vement en  vertu  duquel  l'air  se  transporte  vers  l'équateur  ;  et  il 
en  résulte  un  vent  soufflant  du  nord-est.  De  môme,  au  sud  de 
l'équateur,  les  causes  que  nous  venons  de  signaler  occasionnent 
un  vent  du  sud-est. 

Arrivé  à  l'équateur,  l'air  s'élève  dans  les  hautes  régions  de  l'at- 
mosphère, pour  retourner  ensuite  vers  les  zones  tempérées.  Mais 
le  séjour  plus  ou  moins  long  qu'il  a  fait  dans  le  voisinage  de  l'é- 
quateur lui  a  fait  prendre  peu  à  peu  un  mouvement  de  rotation 
plus  rapide  que  celui  qu'il  possédait  d'abord  ;  lorsqu'il  retombe 
sur  la  surface  de  Ja  terre,  dans  \ea  loue*  tafflEi^taées«  il  marché 
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plus  vite  que  les  continents  avec  lesquels  il  se  met  en  contact  : 
cet  excès  de  vitesse,  et  le  mouvement  en  vertu  duquel  l'air  s'é- 
loigne de  l'équateur,  se  combinent  pour  donner  lieu  à  un  vent 
qui  souffle  du  sud-ouest  dans  la  zone  tempérée  boréale,  et  du 
nord-ouest  dans  l'autre  zone  tempérée.  Ce  retour  des  vents  alizés 
n'est  sensible  qu'à  d'assez  grandes  dislances  de  l'équateur.  Dans 
l'île  de  Ténériffc,  dont  la  latitude  est  de  28  degrés,  on  ne  peut  en 
reconnaître  l'existence  qu'en  s'élevant  à  une  grande  hauteur, 
sur  le  pic  de  ce  nom  ;  plus  loin  de  l'équateur,  il  devient  sensible 
au  niveau  de  la  nier.  C'est  au  retour  des  vents  alizés  qu'est  due 
cette  circonstance,  que  le  vent,  à  Paris,  souffle  plus  souvent  du 
sud-ouest  que  de  toute  autre  direction.  Mais,  dans  les  zones  tem- 
pérées, les  vents  réguliers  dont  nous  nous  occupons  sont  beau- 
coup moins  sensibles  que  près  de  l'équateur  ;  ils  sont  en  grande 
partie  masqués  par  les  vents  irréguliers  qui  existent  dans  ces 
contrée». 

§  141 .  Oriffiae  des  ascensions  droites.  —  Lorsque  nous 
avons  donné  la  définition  de  ce  qu'on  entend  par  l'ascension 
droite  d'un  astre  (§  80),  nous  avons  dit  que  nous  ne  pouvions  pas 
faire  connaître  immédiatement  l'origine  à  partir  de  laquelle  on 
compte  les  ascensions  droites.  Nous  sommes  en  mesure  mainte- 
nant de  combler  cette  lacune.  Les  astronomes  s'accordent  à  pren- 
dre, pour  cette  origine,  l'un  des  deux  points  où  l'équateur  est 
coupé  par  Técliptique  :  celui  que  nous  avons  désigné  sous  le  nom 
^équinoxe  du  printemps  (§  130).  Si  ce  point  équinoxial  était  visible 
dans  le  ciel,  comme  une  étoile,  il  suffirait  d'observer  l'instant  de 
son  passage  au  méridien,  pour  régler  l'horloge  sidérale  qui  ac- 
compagne la  lunette  méridienne,  conformément  à  ce  que  nous 
avons  dit  précédemment  (§  83).  Mais  il  n'en  est  pas  ainsi,  et  l'on 
est  obligé  d'avoir  recours  à  d'autres  moyens,  pour  suppléer  à 
cette  observation  directe  du  point  qui  sert  d'origine  aux  ascen- 
sions droites.  Voici  comment  on  s'y  prend. 

Considérons  d'abord  spécialement  le  jour  où  le  soleil,  dans  son 
mouvement  sur  l'écliptique,  vient  à  passer  par  l'équinoxedu  prin- 
temps, et  prenons  poui*  exemple  les  résultats  des  observations 
faites  à  Paris,  en  1825,  à  celle  époque  particulière.  D'après  les  in- 
dications fournies  par  le  cercle  mural,  le  20  mars,  à  midi,  la  dé- 
clinaison du  centre  du  soleil  était  de  9'  28"  A;  le  lendemain  21, 
également  à  midi,  sa  déclinaison  était  de  14'  18"  B.  Le  soleil  a 
donc  passé  de  l'hémisphère  austral  dans  l'hémisphère  boréal,  dans 
l'intervalle  de  ces  deux  observations.  Or  on  peut  admettre,  sans 
erreur  sensible,  que  pendant  cet  intervalle  de  Vem\^\^^A\Y\fc\- 
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son  du  soleil  a  varié  do  quantités  égales  en  temps  égaux  ;  en 
24  heures  sol  lires,  cette  déclinaison  a  varié  de  23'  46"  (9'  28"  plus 
14'  18");  pour  varier  seulement  de  9"  28",  il  lui  a  fallu  un  nombre 
d'heures  x  fourni  par  la  proportion  suivante  : 

9'38"  _  x 

23'4b"~~ 24  h* 

On  tire  de  là  : 

x  =  9*  33»  34». 

Ainsi,  9h  33m  34"  après  la  première  observation,  la  déclinaison 
du  soleil,  qui  était  d'abord  de  9'  28"  A,  a  diminué  de  toute  sa  va^ 
leur,  c'est-  à-dire  que  le  centre  du  soleil  s'est  trouvé  sur  l'équateor 
même  :  c'est  donc  le  20  mars,  à  9*  33"  34*  du  soir  que  le  soleil 
a  passé  à  l'équinoxe  du  printemps. 

Le  môme  jour, 20  mars  1825,  l'horloge  sidérale  installée  à  coté 
de  la  lunette  méridienne  marquait  23h  59"  4-,29,  au  moment  du 
passage  du  centre  du  soleil  au  méridien;  et,  le  lendemain 
24  mars,  elle  marquait  0h  2m  39",  60  au  moment  du  même  pas* 
sage.  Soient  S,  S',  yfy.  499,  les  deux  positions  correspondantes dn 

soleil  sur  la  sphère  céleste,  et 
Sm,  S' m',  les  déclinaisons  de  son 
centre.  Si  le  point  S,  où  se  trou- 
vait le  soleil,  lors  de  l'observation 
du  20  mars,  était  resté  visible 
dans  le  ciel,  après  que  le  soleil 
s'en  est  éloigné  pour  marcher 
F,g" 199,  vers  S',  on  aurait  vu  ce  point  S 

passer  au  méridien  le  21  mars,  à  la  même  heure  sidérale  que  la 
veille,  c'est-à-dire  à  23h  59m  48,29  î  Je  soleil,  alors  en  S',  a  tra- 
versé ce  plan  à  0h  2tn  398,60,  c'est-à-dire  3m  38s,34  après  le  point 
S  :  l'équinoxe  A,  compris  entre  S  et  S',  a  donc  dû  passer  au  mé- 
ridien ce  même  jour,  24  mars,  entre  23h59m  48,29,et0h  2m39*.H0. 
Or,  il  est  clair  qu'on  peut  admettre  que  le  temps  compris  entre  les 
passages  des  points  S  et  A,  au  méridien,  est  une  fraction  du 
temps  total  3m  38*,31  compris  entre  les  passages  des  points  S  et  S', 
marquée  par  le  rapport  de  4 'arc  km  à  l'arc  mm'  ;  ou  bien  encore, 
en  raison  de  la  similitude  des  tri  ongles  SmA,  S' m' A,  par  le  rapport 
de  Sm  à  Sm  -f-  S'm',  c'est-à-dire  de  9'28;/  à  23'46"  ;  on  pourra  donc 
déterminer  ce  temps  x,  qui  s'est  écoulé  entre  le  passage  du  points 
et  celui  du  point  A  au  méridien,  en  posant  la  proportion  sui- 
vaate  : 
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&W  x 


D'où  l'on  déduit  : 


?3'46"       3»38«,3r 


x  =  1*27»,  11. 


Ainsi,  le  24  mars,  l'équinoxe  A  a  traversé  le  méridien,  \ m  27% 4 t 
après  le  point  S,  c'est-à  dire  à  0h  0m  288,40.  On  voit  par  là  que 
Phorloge;  sidérale  avançait  de  28»,40  sur  l'heure  qu'elle  aurait  dû 
marquer,  si  elle  eût  été  réglée,  conformément  à  ce  que  nous  avons 
dit,  de  manière  à  marquer  0h0m  08  au  moment  du  passage  de  l'o- 
rigine des  ascensions  droites  au  méridien  ;  eu  sorte  qu'il  n'y  avait 
qu'à  la  retarder  de  288,40  pour  qu'elle  fût  convenablement  réglée. 

Ce  mode  de  détermination  de  l'avance  ou  du  retard  de  l'horloge 
sur  le  temps  sidéral,  compté  chaque  jour  à  partir  de  l'instant  du 
passage  de  l'équinoxe  du  printemps  au  méridien,  ne  peut  être  em- 
ployé qu'à  l'époque  où  le  soleil  passe  à  l'équinoxe  du  printemps. 
On  peut  bien  opérer  d'une  manière  analogue  à  l'époque  où  cet 
astre  passe  à  l'équinoxe  d'automne,  en  se  fondant  sur  ce  que 
l'horloge  sidérale  doit  marquer  42h  0m  08  à  l'instant  du  passage  de 
ce  second  équinoxe  au  méridien.  Mais,  à  toute  autre  époque  de 
l'année,  on  est  obligé  d'avoir  recours  à  un  autre  moyen. 

On  se  fonde,  pour  cela,  sur  ce  que  l'on  connaît  les  lois  du  mou- 
vement du  soleil,  lois  qui  ont  été  trouvées  par  suite  des  observa- 
tions nombreuses  de  cet  astre  qu'on  a  faites  depuis  un  grand 
nombre  d'an  nées;  en  sorte  qu'on  sait  très-exactement  de  combien 
augmente  l'ascension  droite  du  soleil,  dans  un  intervalle  de  temps 
quelconque  compté  à  partir  de  son  passage  à  l'équinoxe  de  prin- 
temps. Si  donc  on  veut  trouver  l'avance  ou  le  retard  de  l'horloge 
sidérale,  à  une  époque  quelconque  de  l'année,  on  calcule  le 
nombre  de  jours,  heures,  minutes  et  secondes,  dont  se  compose 
le  temps  écoulé  depuis  le  demie/  passage  du  soleil  à  l'équinoxe 
du  printemps  jusqu'au  midi  du  jour  où  l'on  se  trouve  ;  on  en 
conclut,  d'après  ce  que  nous  venons  de  dire,  la  valeur  que  doit 
avoir  l'ascension  droite  du  soleil,  comptée  à  partit  de  l'équinoxe 
du  printemps,  au  moment  de  ce  midi,  et  par  conséquent  l'heure 
que  devrait  marquer  l'horloge  sidérale  à  l'instant  du  passage  du 
centre  du  soleil  au  méridien,  si  elle  était  parfaitement  réglée  sur 
le  temps  sidéral.  Il  suffit  dès  lors  d'observer  l'heure  que  marque 
réellement  l'horloge  sidérale,  au  moment  de  ce  passage,  pour 
voir  si  elle  est  bien  réglée  ;  et,  dans  le  cas  où  elle  ne  léserait  pas, 
pour  savoir  au  juste  de  combien  elle  avance  ou  elle  retarde. 

On  voit,  parce  gui  précède,  que  si  l'équinoxe  du  ^tuvteŒrç*  tte**. 
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pas  un  poinl  visible,  dont  on  puisse  par  conséquent  observer 
chaque  jour  le  passage  au  méridien,  on  peut  y  suppléer  sans 
peine  par  l'observation  du  soleil  ;  en  sorte  qu'on  peut  s'assurer 
de  la  marche  de  l'horloge  sidérale,  à  toute  époque  de  l'année, 
tout  aussi  bien  que  si  l'équinoxe  du  printemps  pouvait  s'observer 
directement  dans  le  ciel. 

§  142.  Lragitades  et  latitute»  eéleate».  —  L'ascension 
droite  et  la  déclinaison  d'un  astre  sont  deux  quantités  qui  fer- 
vent à  définir,  d'une  manière  précise,  la  place  qu'occupe  l'astre 
sur  la  sphère  céleste;  elles  se  comptent,  l'une  sur  l'équateur  cé- 
leste, l'autre  sur  un  grand  cercle  perpendiculaire  à  l'équateur, 
que  l'on  nomme  cercle  de  déclinaison.  Mais  ce  moyen  de  fixer  la 
position  d'un  astre  sur  la  sphère  n'est  pas  le  seul  que  les  astro- 
nomes emploient  :  souvent  ils  définissent  la  position  des  astres 
à  l'aide  de  deux  autres  quantités,  analogues  à  l'ascension  droite 
et  à  la  déclinaison,  et  n'en  différant  qu'eu  ce  qu'elles  se  rappor- 
tent à  l'écliptique  au  lieu  de  se  rapporter  à  l'équateur.  Voici 
quelles  sont  ces  quantités. 
Soient  e,  fig.  200,  un  astre  quelconque,  ABGD  l'écliptique,  et 

ËE  l'équateur;  Aç  est  l'as- 
cension droite,  et  ae  la  décli- 
naison de  l'astre.  Si  l'on  mène, 
par  le  point  i,  l'arc  eb  per- 
pendiculaire a  l'écliptique, 
Tare  d  écliptique  A  6,  compris 
entre   l'équinoxe  du   prin- 
temps A  et  le  pied  b  de  l'arc  eb, 
est  ce  qu'on  nomme  la  longi- 
tude céleste  de  l'astre  e  ;  l'arc 
eb  lui-môme  se  nomme  la  la- 
titude céleste  du  même  astre. 
La  connaissance  des  longitu- 
des et  latitudes  célestes  d'un 
astre  permet  évidemment  de 
trouver  la  position  où  il  se  trouve  sur  la  sphère,  tout  aussi  bien 
que  la  connaissance  de  son  ascension  droite  et  de  sa  déclinaison. 
Les  longitudes  célestes  se  comptent,  à  partir  de  l'équinoxe  A, 
de  0°  à  360°  et  dans  le  sens  ABCD  dans  lequel  le  soleil  parcourt 
l'écliptique.  Les  latitudes  célestes  se  comptent,  comme  les  décli- 
naisons, de  0°  à  90%  d'un  côté  ou  de  l'autre  de  l'écliptique;  elles 
sont  boréales  ou  australes,  suivant  qu'elles  se  rapportent  à  des 
astres  situés  du  côté  de  l'écliptique  où,  ae  trouve  le  pôle  boréal  P 


Fig.   200. 
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de  la  sphère  céleste,  ou  bien  à  des  astres  situés  de  l'autre  côté 
de  ce  grand  cercle.  Pour  indiquer  si  la  latitude  céleste  d'un  astre 
est  boréale  ou  australe,  on  fait  suivre  sa  valeur  numérique  de  la 
lettre  B,  ou  de  la  lettre  A,  comme  nous  l'avons  déjà  indiqué 
pour  les  déclinaisons. 

Les  longitudes  et  latitudes  célestes  sont  souvent  désignées  sous 
les  noms  simples  de  longitudes  et  latitudes;  mais  on  ne  doit  le 
faire  que  lorsqu'il  est  impossible  de  confondre  ces  quantités  avec 
les  longitudes  et  latitudes  géographiques,  que  nous  avons  défi- 
nies précédemment  (§96). 

Les  grands  cercles  tels  que  eb,  perpendiculaires  à  l'écliplique, 
suivant  lesquels  se  mesurent  les  latitudes  des  astres,  se  nomment 
cercles  de  latitude.  Tous  les  cercles  de  latitude  se  coupent  suivant 
un  diamètre  perpendiculaire  au  plan  de  l'écliptique  ;  ce  diamètre 
se  nomme  Yaxe  de  Védiptique;  ses  deux  extrémités  sont  les  pôles 
de  récliptique.  On  voit  sur  la  planche  l  (page  179)  la  position  qu'oc- 
cupe, parmi  les  constellations,  celui  de  ces  deux  pôles  qui  se 
trouve  dans  l'hémisphère  boréal,  et  que,  pour  cette  raison,  on 
nomme  pôle  boréal  de  l'écliptique. 

§  143.  La  mesure  de  la  longitude  et  de  la  latitude  d'un  astre  ne 
peut  pas  s'effectuer  directement  avec  la  môme  facilité  que  celle 
de  son  ascension  droite  et  de  sa  déclinaison.  La  détermination  de 
ces  dernières  quantités,  à  l'aide  des  instruments  méridiens,  est 
fondée  sur  ce  que  la  sphère  céleste  est  animée,  en  apparence, 
d'un  mouvement  uniforme  de  rotation  autour  d'une  perpendi- 
culaire au  plan  de  l'équateur.  Cet  axe  de  rotation  étant  oblique 
par  rapporta  l'écliptique,  il  n'est  pas  possible  d'arriver,  par  une 
marche  analogue,  à  la  détermination  des  longitudes  et  latitudes. 
Aussi  les  astronomes  ne  les  mesurent-ils  pas  directement  :  ils  les 
déduisent,  pour  chaque  astre,  de  son  ascension  droite  et  de  sa 
déclinaison. 

Si  l'on  prolonge  le  cercle  de  latitude  e6,  fig.  200,  jusqu'au  pôle 
K  de  l'écliptique,  et  qu'on  joigne  ce  pôle  K  au  pôle  P  de  l'équa- 
teur, par  un  arc  de  grand  cercle  qui,  étant  prolongé,  passe  évi- 
demment parles  solstices  B,  D,  on  forme  un  triangle  sphérique 
PKe.  C'est  ce  triangle  qui  permet  de  trouver  la  longitude  et  la 
latitude  de  l'astre  e,  lorsqu'on  connaît  son  ascension  droite  et  sa 
déclinaison.  On  voit  en  effet  que  :  1°  le  côté  KP,  qui  sert  de  me- 
sure à  l'angle  KOP  formé  par  l'axe  de  l'écliptique  et  l'axe  de  l'é- 
quateur, ou,  ce  qui  est  la  même  chose,  à  l'angle  formé  par  les 
plans  de  ces  deux  grands  cercles,  a  pour  valeur  l'obliquité  de 
Técliptique  qui  est  connue;  2°  le  côté  Pe  eat  te  c^wx^Vte^wV  te. 
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lu  déclinuison  ea,  c'est-à-dire  qu'il  est  égal  à  ce  qu'il  faut  ajouter 
à  la  déclinaison  pour  Taire  90°;  3°  enfin  l'angle  KPe  qui  a  pour 
mesure  l'arc  de  l'équnteur  compris  entre  ses  côtés,  c'est-à-dire 
un  quart  de  circonférence  augmenté  de  l'arc  Aa,  est  égal  à  90* 
plus  l'ascension  droite  de  l'astre  e.  Les  deux  côtés  KP,  Pi,  et 
l'angle  KPe  étant  connus  dans  le  triangle  KPe,  ce  triangle  est 
complètement  déterminé;  et  l'on  peut  eu  conclure  les  valeurs  du 
côté  Ke  et  des  deux  angles  K,  e.  soit  par  une  construction  géomé- 
trique effectuée  sur  un  globe,  soit  plutôt  par  un  calcul  trigonomé- 
trique.  La  connaissance  du  côté  Ke  entraînera  immédiatement 
celle  de  la  latitude  de  l'astre  e;  car  cette  latitude  eb  est  évidem- 
ment le  complément  de  l'arc  Ke.  D'un  autre  côté,  l'angle  PKea 
pour  mesure  l'arc  d'écliptique  Bb  compris  entre  ses  côtés;  et 
comme  l'arc  AB  est  un  quart  de  circonférence,  il  s'ensuit  que  la 
longitude  Ab  est  le  complément  de  l'angle  PKe. 

On  voit  par  là  que  la  connaissance  de  l'ascension  droite  et  delà 
déclinaison  d'un  astre  entraîne  nécessairement  la  connaissance 
de  sa  longitude  et  de  sa  latitude;  et  inversement,  lorsqu'on  con- 
naît la  longitude  et  la  latitude,  on  peut  en  déduire  l'ascension 
droite  et  la  déclinaison,  en  se  servant  toujours  du  même  triangle 
sphérique  KPe. 

§  144.  Mouvement  du  soleil  dans  l'espace.  —  Dans  tout 
ce  que  nous  avons  dit  précédemment,  relativement  au  mouve- 
ment du  soleil,  nous  ne  nous  sommes  pas  préoccupé  de  la  distance 
plus  ou  moins  grande  qui  peut  exister  entre  cet  astre  et  nous  à 
diverses  époques.  Nous  avons  même  raisonné  comme  si  le  soleil 
était  à  chaque  instant  ramené  à  une  même  distance  de  nous, 
dans  la  direction  suivant  laquelle  nous  l'apercevons;  en  sorte  que 
les  diverses  positions  par  lesquelles  il  passe  successivement  se 
trouvent  par  là  toutes  situées  sur  la  surface  de  cette  sphère  idéale 
que  nous  nommons  la  sphère  céleste.  Aussi  ne  devons-nous  pas 
attribuer  aux  résultais  que  nous  avons  obtenus  toute  la  signifi- 
cation qu'ils  auraient,  si  cette  hypothèse  que  le  soleil  est  tou- 
jours également  éloigné  de  nous  était  conforme  à.  la  réalité.  l)e 
ce  que  nous  avons  dit  que  le  centre  du  soleil  décrit  le  grand 
cercle  de  l'écliptique  sur  la  sphère  céleste,  il  ne  faut  pas  en 
conclure  que  le  soleil  se  meut  réellement,  dans  l'espace,  suivant 
une  circonférence  de  cercle  avant  son  centre  au  lieu  où  nous 
sommes  placés.  On  doit  conclure  de  là  seulement  que  les  ligues 
droiles  qui  joignent  notre  lieu  d'observation  aux  positions  suc- 
cessives du  centre  du  soleil  percent  la  sphère  idéale  nommée 
sphère  céleste  aux  divers  points  d'une  circonférence  de  grand 
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cercle  ;  ou,  en  d'autres  termes,  que  ces  ligues  droites  sont  toutes 
situées  dans  un  môme  plan  mené  par  le  lieu  d'observation,  ou 
bien  encore  que  le  rentre  du  soleil  décrit  dans  l'espace  une  ligne 
courbe  qui  est  située  tout  entière  dans  ce  plan.  Mais  rien,  dans 
ce  que  nous  avons  dit  jusqu'à  présent,  n'a  pu  nous  donner  la 
moindre  idée  sur  la  forme  qu'affecte  celte  courbe  que  suit  le  so- 
leil dans  le  plan  de  l'écliptique.  Nous  allons  voir  maintenant  par 
quels  moyens  on  est  parvenu  à  compléter,  sous  ce  rapport,  la 
connaissance  du  mouvement  du  soleil. 

§  145.  Les  variations  de  la  distance  du  soleil  à  la  terre  sont  ren- 
dues sensibles  par  les  changements  de  grandeur  de  son  diamètre 
apparent  (§  20).  Mais  les  anciens,  qui  n'avaient  pas  de  moyen  pré- 
cis pour  mesurer  ce  diamètre  apparent,  et  par  conséquent  pour 
juger  la  quantité  dont  il  augmente  et  diminue  successivement, 
ont  dû  recourir  à  d'autres  procédés  pour  déterminer  la  route 
que  le  soleil  parcourt  dans  son  mouvement  annuel  autour  de  la 
terre.  Voici  quelles  étaient  leurs  idées  à  ce  sujet. 

Si  l'on  marque,  sur  un  globe  céleste,  les  diverses  positions  occu- 
pées par  le  soleil  parmi  les  constellations,  lors  de  ses  passages  au 
méridien,  observés  en  un  même  lieu,  tous  les  jours  d'une  année, 
on  reconnaît,  comme  nous  l'avons  dit,  que  toutes  les  positions  se 
trouvent  sur  une  circonférence  de  grand  cercle  que  nous  avons 
nommée  l'écliptique.  Mais  on  peut  aussi,  en  comparant  ces  posi- 
tions successives  du  soleil,  trouver  la  grandeur  de  l'arc  d'étlip- 
tique  qu'il  a  décrit  entre  deux  midis  consécutifs,  à  diverses  épo- 
ques de  l'année.  Or,  on  reconnaît  ainsi  que  la  quantité  dont  le 
soleil  marche  sur  l'écliptique  en  un  jour  n'est  pas  toujours  la 
même.  On  s'en  fera  une  idée  par  le  tableau  suivant,  qui  donne 
la  grandeur  de  l'arc  décrit  par  le  soleil  en  24  heures,  à  des  épo- 
ques réparties  de  30  en  30  jours,  pendant  toute  une  année. 


ÉPOQUES. 

ARC 
DÉCRIT  hN  0*  JOUR. 

ÉPOQUES. 

AHC 

DÉCRIT  bN  UN  JOUR. 

31  décembri*.  .. 

i»    r  iom 

1»     0     53  ,8 
lo     0      9  ,1 
59      9  ,'î 
58     11  ,5 
57    29  ,0 
57     11  ,8 

29  juillet 

27  septembre... 

26  novemLre. . . 
31  décembre   . . 

57'    23\3 
58       0  ,7 
58     56  ,9 
50     57  ,4 
lo     0    46  ,6 
lo      1      10  ,1 
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On  voit  que  la  quantité  dont  le  loleil  s'avance  en  un  Jouir  tur 
Técliptique  diminue  d'abord  de  plus  en  plus,  pendant  les  six 
premier  mois  de  Tannée,  puis  augmente  pendant  les  six  der- 
niers mois,  pour  reprendre,  à  la  fin  de  Tannée,  la  valeur  qu'elle 
avait  au  commencement.  Ce  déplacement  diurne  du  soleil  sur 
Técliptique  atteint  sa  plus  grande  valeur  vers  le  iw  janvier;  il 
est  alors  égal  à  1°  1'  10\i.  Vers  le  1"  juillet,  il  atteint  sa  plus 
petite  valeur  qui  est  de  57'  1 1  ",5. 

Ainsi,  le  soleil  n'est  pas  toujours  animé  delà  même  vitesse  dans 
son  mouvement  sur  Técliptique;  ce  mouvement  n'est  pas  uni- 
forme. Hipparque,  qui  regardait  le  mouvement  circulaire  et  nsé- 
forme  comme  devant  être  le  mouvement  réel  des  astres,  en  rai- 
son de  sa  simplicité,  attribua  les  changements  de  vitesse  quel'M 
observe  dans  le  mouvement  du  soleil,  à  ce  que  la  terre  n'est  pas 
placée  au  centre  du  cercle  parcouru  uniformément  par  cet  astre 
dans  l'espace  d'une  année.  11  est  aisé  devoir,  en  effet,  que  si  le 
soleil  se  meut  avec  une  vitesse  constante  le  long  du  cercle  £K, 
fig.  201 ,  et  si  la  terre  T  est  placée  dans  le  plan  de  ce  cercle,  à 

une  certaine  distance  de  son  «en- 
tre 0,  le  mouvement  du  soleil, 
vu  de  la  terre,  ne  doit  pas  paraî- 
tre uniforme.  Les  arcs  égaux,  dé- 
crits dans  le  même  temps  par  le 
soleil,  lorsqu'il  est  en  M  et  en  N, 
par  exemple,  doivent  avoir  des 
grandeurs  apparentesdi  fférentes, 
puisqu'ilssont  à  des  distances  iné- 
gales TM,  TN  de  la  (erre  (§  20); 
la  vitesse  apparente  du  soleil, 
lorsqu'il  est  en  N,  doit  être  plus 
petite  que  lorsqu'il  est  en  M. 
Fig.  îoi .  D'ailleurs  cette  vitesse  apparente 

du  soleil  doit  diminuer  constam- 
ment pendant  que  le  soleil  va  de  M  en  N,  pour  augmenter  ensuite 
pendant  qu'il  achève  de  parcourir  son  orbite. 

Cette  idée  d'Hipparque,  que  le  soleil  se  meut  sur  un  cercle  ex- 
centrique à  la  terre,  ou,  suivant  l'expression  consacrée,  sur  us 
excentrique,  a  été  longtemps  adoptée  comme  étant  Texpressioa 
de  la  réalité.  Le  point  M,  où  le  soleil  se  trouve  à  sa  plus  petite 
distance  de  la  terre,  a  reçu  le  nom  de  périgée  (de  rctpl,  pi,  près- de 
la  terre)  ;  et  le  point  N,  où  il  en  est  le  plus  éloigné,  celui  d'apogée 
(de  dite,  rf,  loin  de  la  terre). 
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Le  rapport  de  l'excentricité  OT  au  rayon  OM  du  cercle  peut 
re  facilement  déterminé  par  la  comparaison  du  plus  grand  et 
a  plus  petit  angle  décrit  par  le  soleil  en  un  jour,  autour  de  la 
srre.  Ces  deux  angles,  qui  sont  l'un  de  1°  t'  iO",l  ou  3670", t, 
intre  de  57'  H'\5  ou  3434", 5,  doivent  être  entre  eux  dans  le 
ipport  inverse  des  distances  correspondantes  du  soleil  à  la  terre, 
est-à-dire  qu'on  doit  avoir  la  proportion 


TM 
TN 


3431.5 
3670,1 


a  en  déduit  sans  difficulté  que  le  rapport  de  OT  à  TM  est  égal 
0,0336,  ou  à  très-peu  près  £.  On  voit,  d'un  autre  côté,  que 
est  vers  le  Ier  janvier  que  le  soleil  passe  à  son  périgée,  puisque 
est  à  cette  époque  que  la  vitesse  angulaire  de  cet  astre  vu  de  la 
urre  est  le  plus  grande. 

§  146.  Hipparque  expliqua  encore  d'une  autre  manière  les  vis- 
itions que  présente  la  vitesse  angulaire  du  soleil  aux  diverses 

[toques  d'une  année. Il  sup-  

osa  que  le  soleil  S,  fig.  202, 
tarit  uniformémen  tuncer- 
e,dont  le  centreC  parcourt 
ii-môme,d'un  mouvement 
niforme,  un  autre  cercle 
fan  t  la  terre  T  pou  r  centre . 
s  cercle  de  rayon  CS,  sur 
iquel  se  meut  le  soleil,  est 
Mgné  sous  le  nom  d'épicy- 
'e;  le  cercle  de  rayon  TC, 
rivant  lequel  se  déplace 
i  centre  de  l'épicycle,  se 
Mnme  le  déférent.  F'g-  aoî- 

Admettons  q ce  l'épicycle  se  meuve  autour  du  point  T,  comme 
c'était  un  cercle  matériel  fixé  à  l'extrémité  d'une  tige  rigide, 
trigée  suivant  CT,  et  pouvant  tourner  autour  de  ce  point  T.  Il 
it clair  que,  si  le  soleil  ne  se  mouvait  pas  surl'épicvcle  en  même 
mps  que  celui-ci  se  déplace,  cet  astre,  d'abord  en  S,  se  trouve- 
lit  successivement  dans  les  positions  a',  a",  a'",  c'est-à-dire  qu'il 
Écrirait  uniformément,  autour  de  la  terre,  un  cercle  de  rayon  TS. 
aïs  si  Ton  suppose  que  le  soleil  marche  uniformément  sur  l'épi- 
fcle,  de  manière  à  faire  un  tour  entier  sur  ce  cercle,  pendant 
lie  son  centre  C  parcourt  la  circonférence  du  déférent,  l'astre  se 
•cuvera  successi\ement  dans  les  positions  S,  S', S", S'";  et  Ton 
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comprend  que  ce  mouvement,  vu  de  la  terre,  peut  présenter  des 
apparences  qui  concordent  avec  celles  que  l'on  observe  réelle- 
ment dans  le  mouvement  du  soleil. 

11  est  aisé  de  voir  que  cette  nouvelle  manière  de  considérer  le 
mouvement  du  soleil  revient  exactement  à  la  précédente.  D'abord, 
l'angle  a'C'S',  décrit  par  le  soleil  sur  l'épicycle  étant  toujours 
égal  a  l'angle  CTC,  décrit  par  le  centre  de  l'épicycle  autour  de 
la  terre,  le  rayon  S'C  de  l'épicycle  qui  aboutit  au  soleil,  reste 
toujours  parallèle  à  sa  direction  primitive  SC.  D'après  cela,  on 
comprend  que,  si  Ton  mène  par  le  point  T  une  ligne  TÔ  égale  et 
parallèle  à  CS,  et  que  l'on  décrive  une  circonférence  de  cercle  do 
point  0  comme  centre,  et  avec  OS  pour  rayon,  cette  circonférence 
passera  par  toutes  les  positions  S,  S',  S",  S"',  que  prend  successif  e- 
ment  le  soleil;  cette  circonférence,  décrite  du  point  0  comme 
centre,  n'est  autre  ebose  que  la  position  que  prendrait  le  défé- 
rent C,C'C,  si  on  le  faisait  glisser  parallèlement  à  lui-môme,  de 
manière  que  son  centre  T  vienne  en  0,  ce  qui  amènerait  en 
môme  temps  les  points  C,C',C,  en  S,  S'^S".  Le  point  S  se  meut 
donc  autour  du  point  0  exactement  de  la  même  manière  que  le 
point  G  se  meut  autour  du  point  T.  Ainsi,  la  nouvelle  hypothèse 
dont  il  s'agit  revient  à  admettre  que  le  soleil  décrit  uniformé- 
ment un  cercle  dont  le  centre  est  en  0,  à  une  certaine  distance 
de  la  terre  T;  c'est-à-dire  quelle  n'est  autre  chose  que  la  pre- 
mière hypothèse  (§  145),  présentée  sous  une  autre  forme. 

En  raison  de  l'identité  de  ces  deux  hypothèses  d'Hip parque,  il 
est  bien  clair  que  le  rapport  du  rayon  CS  de  l'épicycle  au  rayoa 
CT  du  déférent  doit  être  égal  au  rapport  que  nous  avons  trouvé 
entre  l'excentricité  OT  et  le  rayon  de  l'excentrique;  c'est-à-dire 
que  le  rayon  CS  de  l'épicycle  doit  ôlre,  à  tiès-peu  près,  trente  fois 
plus  petit  que  le  rayon  CT  du  déférent.  D'ailleurs,  le  soleil  et  le 
centre  C  de  l'épicycle  doivent  employer  une  année  à  parcourir 
la  totalité  des  orbites  circulaires  sur  lesquelles  ils  se  meuvent 
respectivement. 

Nous  n'aurions  pas  parlé  de  cette  seconde  hypothèse  d'Hippar- 
que,  qui  ne  nous  apprend  rien  de  plus  que  la  première,  relative- 
ment au  mouvement  du  soleil,  si  nous  ne  devions  pas  la  retrou- 
ver plus  loin,  avec  des  caractères  un  peu  moins  simples,  il  est 
vrai,  lorsque  nous  nous  occuperons  des  mouvements  de  la  lune 
et  des  planètes. 

§  147.  L'hypothèse  toute  gratuite  de  l'uniformité  du  mouve- 
ment du  soleil  dans  l'espace  a  été  trouvée  inadmissible,  aussitôt 
qu'on  a  dû  reconnaître,  par  les  observations  mômes,  de  quelle 
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naniere  varie  la  distance  du  soleil  à  la  terre,  aux  diverses  épo- 
ques d'une  année.  Le  genre*  d'observation  le  plus  simple  dont  on 
puisse  se  servir  pour  cela  consiste  dans  la  mesure  du  diamètre 
apparent  du  soleil;  ce  diamètre  apparent  variant  en  raison  in- 
verse de  la  distance  de  l'astre  à  la  terre,  la  comparaison  des 
valeurs  par  lesquelles  il  passe  successivement  fait  voir  comment 
cette  distance  varie. 

On  reconnaît  bien  d'abord,  il  est  vrai,  que  le  diamètre  apparent 
do  soleil  diminue  constamment  du  1er  janvier  au  1er  juillet,  pour 
augmenter  ensuite  constamment  jusqu'au  1er  janvier  de  l'année 
suivante;  en  sorte  que,  conformément  à  ce  qui  résulte  de  l'hy- 
pothèse d'Hipparque,le  soleil  s'éloigne  bien  réellement  de  la  terre, 
pendant  la  première  période  de  Jemps,  pour  s'en  rapprocher  en- 
suite dans  la  seconde  période.  Mais,  quand  on  vient  à  déterminer, 
à  l'aide  du  diamètre  apparent,  le  rapport  qui  existe  entre  la  plus 
grande  et  la  plus  petite  distance  du  soleil  à  la  terre,  on  trouve 
que  ce  rapport  est  très-différent  de  celui  auquel  l'hypothèse 
d'Hipparque  nous  a  conduits.  Au  1er  janvier,  le  soleil  étant  en  S, 
fg.  203,  son  diamètre  ap- 
parent est  égal  à  32' 35", G 
oa  I955",6;  au  1er  juillet, 
l'astre  étant  en  S',  c'est-à- 
dire  en  un  point  de  son  or-  Fig.  203. 
bite  diamétralement  opposé  au  point  S,  son  diamètre  apparent  est 
égal  à  3  T  3i",0ou  1891 r/.  On  a  donc  la  proportion  suivante,  entre 
les  distances  TS  et  TS'  de  la  terre  au  soleil,  à  ces  deux  époques  : 

TS  _  1891,0 
TS'~~  lOaô.G* 

Si  l'on  prend  le  point  0,  milieu  de  la  ligne  SS',  et  qu'on  désigne 
encore,  par  analogie,  la  distance  OT  sous  le  nom  d'excentricité, 
on  déterminera  facilement,  à  l'aide  de  cette  proportion,  le  rap- 
port de  l'excentricité  OT  à  la  distance  OS,  c'est-à-dire  à  la 
moyenne  des  distances  TS,  TS'.  On  trouve  ainsi  que  ce  rapport 
de  OT  à  OS  est  égal  à  0,0168,  ou  à  très-peu  près  f0.  C'est  exacte- 
ment la  moitié  du  nombre,  0,0336,  ou  77,  que  l'on  avait  obtenu 
par  l'hypothèse  d'Hipparque,  c'est-à-dire  en  admettant  que  le 
soleil  parcourt  en  un  jour  le  môme  chemin  sur  son  orbite,  à 
toute  époque  de  l'année. 

Uaiis  l'hypothèse  d'Hipparque,  la  terre  se  trouve  à  une  distance 
du  point  O,  milieu  des  positions  S,  S' du  soleil  au  1er  janvier  et 
au  1er  juillet,  égale  à  la  trentième  partie  de  la  distance  OS.  En 
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réalité,  cette  distance  de  la  terre  au  point  0  D'est  que  la  soixan- 
tième partie  de  OS.  L'hypothèse  d'Hipparque  attribue  donc,  à  la 
distance  du  soleil  à  la  terre,  une  valeur  trop  petite  pour  le 
iw  Janvier,  et  une  valeur  trop  grande  pour  le  f er  juillet.  Le  soleil 
étant  réellement  plus  loin  de  nous,  le  1er  janvier,  qu'Hipparqua 
ne  le  supposait,  doit  parcourir  en  un  jour  un  chemin  plus  graùd 
qu'il  ne  le  croyait,  pour  que  l'angle  décrit  autour  de  la  terre  ait 
toujours  la  valeur  que  les  observations  indiquent;  au  4  •'juillet, 
au  contraire,  le  soleil  étant  plus  près  de  nous  que  ne  le  croyait 
Hipparque,  le  chemin  qu'il  parcourt  sur  son  orbite  doit  être  plus 
petit  que  celui  qu'il  devait  parcourir  dans  les  idées  de  cet  astro- 
nome :  le  soleil  a  donc  nécessairement,  sur  son  orbite,  une  vi- 
tesse plus  grande  au  Ier  janvier  qu'au  ier  juillet. 

On  peut  encore  raisonner  ainsi  pour  se  convaincre  de-  l'in* 
exactitude  des  idées  d'Hipparque.  Le  rapport  des  distances  T8, 
TS'  du  soleil  à  la  terre,  au  ier  janvier  et  au  Ier  juillet,  est  égal  au 
rapport  qui  existe  entre  la  plus  petite  valeur  du  diamètre  apparent 
du  soleil  (1 891  " ,0)  et  sa  plus  grande  valeur  (1955",6).  Si  le  soleil 
parcourait  le  môme  chemin  sur  son  orbite,  en  un  jour,  à  est 
deux  époques,  les  angles  sous  lesquels  ces  chemins  égaux  se- 
raient vus  de  la  terre,  devraient  être  dans  le  rapport  inverse  des 
distances  TS,  TS'  ;  c'est-à-dire  que  le  rapport  de  ces  angles  devrait 
être  celui  des  nombres  1955,6  et  4891, 0.  Mais,  au  1er  janvier, 
l'angle  décrit  par  le  soleil  en  un  jour  est  de  3670",!  :  donc  l'angle 
qu'il  décrit  autour  de  la  terre,  en  un  jour,  au  4er  juillet,  devrait 
avoir  la  valeur  fournie  par  la  proportion  suivante  : 

1891,0  x 


195S.C      3»70",l 

Or,  on  tire  de  là,  pours,  une  valeur  de3518",9,  qui' est  très-no- 
tablement plus  grande  que  l'angle  de  3431", 5  décrit  réellement 
par  le  soleil,  en  un  jour,  au  1er  juillet  :  donc  la  vitesse  du  soleil, 
sur  son  orbite,  est  plus  petite  au  1er  juillet  qu'au  ier  janvier. 

§  148.  Ce  n'est  qu'au  commencement  du  xviie  siècle  que  l&r 
idées  d'Hipparque  furent  abandonnées,  par  suite  des  découvertes 
de* Kepler.  Cet  illustre  astronome,  en  se  basant  sur  un  grand 
nombre  d'observations  de  Tycho-Brahé,  son  maître,  reconnut 
que  l'hypothèse  du  mouvement  uniforme  du  soleil  sur  un  excen- 
trique n'était  pas  admissible.  Mais  ce  n'est  pas  par  les  moyens 
simples  que  nous  venons  d'indiquer,  qu'il  arriva  à  cet  important 
résultat.  L'invention  des  lunettes  datant  de  la  même  époque,  les 
astronomes  n'étaient  pas  encore  en  possession  des  moyens  que 
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l'on  a  imagines  depuis,  pour  mesurer  le  diamètre  apparent  du 
soleil  (§§  122  et  123).  C'est  par  des  considérations  fondées  sur  la 
comparaison  du  mouvement  du  soleil  et  de  celui  de  la  planète 
Jfarv,  qu'il  démontra,  d'une  manière  irrécusable,  que  le  soleil 
parcourt  son  orbite  avec  une  vitesse  variable. 

Kepler  ne  s'en  tint  pas  là.  11  découvrit  la  forme  réelle  de  la 
courbe  que  décrit  le  soleil  dans  son  mouvement  annuel  autour  de 
la  terre,  ainsi  que  la  loi  suivant  laquelle  il  décrit  cette  courbe. 
Il  ne  peut  pas  entrer  dans  notre  plan  de  faire  connaître  les  moyens 
employés  par  Kepler,  pour  arriver  aux  lois  du  mouvement  du  so- 
leil, ainsi  qu'à  celles  du  mouvement  des  planètes,  dont  nous  au- 
rons à  parler  plus  tard.  Nous  nous  contenterons  donc  d'énoncer 
ces  lois,  dont  l'exactitude  a  été  confirmée,  depuis,  de  la  manière 
la  plus  complète. 

Relativement  à  la  question  qui  nous  occupe  spécialement  en 
ce  moment,  Kepler  reconnut  que  :  1°  le  soleil  décrit  une  ellipse 
dont  la  terre  occupe  un  des  foyers  (§  102)  ;  2°  l'aire  de  la  portion 
d'ellipse  parcourue,  pendant  un  temps  quelconque,  par  la  ligne 
droite  qui  joint  le  soleil  à  la  terre,  est  proportionnelle  à  ce  temps. 

Soient  M  et  N,  fig.  204,  les  deux  extrémités  du  grand  axe  de 
l'ellipse  que  décrit  le  soleil,  et  T  le  foyer  de  cette  ellipse  où  se 
trouve  la  terre.  C'est  en  M  que  le  soleil  est  le  plus  près  de  la  terre, 
et  en  N  qu'il  en  est  le  plus  loin.  Le  premier  de  ces  deux  point  est 
le  périgée,  et  l'autre  l'apogée.  La  seconde  des  deux  lois  qui  vien- 
oent  d'être  énoncées,  généralement  connue  sous  le  nom  de  loi 
des  aires,  fait  voir  de  quelle  manière  la  vitesse  du  soleil  varie 
avec  la  position  qu'il  occupe  sur  son  orbite  elliptique.  Si  nous  pre- 
nons, par  exemple,  les  arcs  MM',  NN',/?(/.  20»,  quePastre  décrit 
dans  des  temps  égaux,  le  premier  à  partir  du  périgée  M,  et  le  se- 
cond à  partir  de  l'apogée  N,  les  aires  des  secteurs  elliptiques 
MTM',  NTN'  doivent  être  égales;  il  en  résulte  évidemment  que 
MM'  est  plus  grand  que  NN'  ;  c'est-à-dire  que  la  vitesse  du  soleil 
est  plus  grande  lorsqu'il  est  à  son  périgée  que  lorsqu'il  est  à  son 
apogée.  On  reconnaît  sans  peine,  par  des  considérations  analo- 
gues, que  la  vitesse  du  soleil  diminue  constamment,  pendant 
qu'il  va  du  périgée  à  l'apogée;  et  qu'elle  augmente,  au  contraire, 
sans  cesse,  pendant  qu'il  va  de  l'apogée  au  périgée 

La  forme  d'une  ellipse  dépend  du  rapport  qui  existe  entre  la 
distance  du  centre  à  l'un  des  foyers  et  le  demi-grand  axe  ;  l'ellipse 
est  plus  ou  moins  aplatie,  plus  ou  moins  différente  du  cercle  dé- 
crit sur  son  grand  axe  comme  diamètre,  suivant  que  ce  rapport 
a  une  valeur  plus  ou  moins  grande.  La  considération  du  plus 
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grand  et  du  plus  petit  diamètre  apparent  du  toleil  noua  a  fait 
reconnaître  (§  147)  que  ee  rapport  de  l'excentricité  OT,  fig.  204, 
au  demi-grand  axe  OM,  rapport  que  Ton  nomme  simplement 
l'excentricité  de  l'ellipse,  est  égal  à  0,0168,  ou  àpeu  près  ~.  Il  en 
résulte  que  l'ellipse  solaire  est  extrêmement  peu  aplatie.  Si  la 


Fig.  204. 

fig.  204  avait  été  faite  dans  des  proportions  convenables,  il  serait 
impossible  de  distinguer  l'ellipse  d'un  cercle.  On  s'en  rendra 
compte  sans  peine,  en  observant  que,  si  Ton  voulait  tracer  cette 
ellipse  solaire  en  donnant  un  mètre  de  longueur  au  demi-grand 
axe  OM,  le  demi-petit  axe  OH  devrait  avoir  une  longueur  de 
0m,99986;  c'est-à-dire  que  la  différence  entre  le  demi -grand  axe 
OM  et  le  demi-petit  axe  OR  serait  seulement  de  0n ,00014,  ou 
environ  y  de  millimètre.  Il  faudrait  que  le  trait  avec  lequel  on 
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figurerait  l'ellipse  fût  bien  fin,  pour  que  sa  largeur  fût  moindre 
que  cette  différence. 

Le  grand  cercle  del'écliptique  n'est  autre  chose  que  l'intersec- 
tion du  plan  de  l'orbite  du  soleil  avec  la  sphère  céleste,  dont  le 
centre  est  occupé  par  la  terre  (§  144).  Les  deux  équinoxes  A,  C, 
fig.  204,  et  les   deux  solstices  B,  D,  sont  les  extrémités  de  deux 
diamètres  de  ce  cercle,  qui  sont  perpendiculaires  l'un  sur  l'autre. 
Il  est  aisé  de  s'assurer  que  le  grand  axe  MN  de  l'ellipse  est  dirigé, 
par  rapport  aux  lignes  AC,BD, comme  l'indique  la  figure.  On  voit 
en  effet  que  le  soleil,  en  parcourant  son  orbite  dans  le  sens  delà 
flèche,  arrive  à  son  périgée  M  quelque  temps  après  s'être  trouvé 
dans  la  direction  du  solstice  d'hiver  D,  conformément  au  résultat 
des  observations,  qui  indiquent  que  le  diamètre  apparent  du  soleil 
a  sa  plus  grande  valeur  vers  le  Ier  janvier.  La  longitude  du  pé- 
rigée M,  qui  est  égale  a  l'arc  ABCDM  (§  142),  a  pour  valeur  en- 
viron 280°. 

Les  saisons,  dans  lesquelles  l'année  entière  se  divise,  sont  lès 
intervalles  de  temps  employés  par  le  soleil  à  parcourir  les  divers 
Mcsaby  bcy  cd9da,de  son  orbite.  D'après  la  position  qu'occupent 
la  ligne  des  équinoxes  AG,  et  la  ligne  des  solstices  BD,  dans  le 
plan  de  l'ellipse  les  quatre  portions  plb,  6Tc,  cTd,  dTa,  de  la  sur- 
face de  l'ellipse  ne  sont  pas  égales  entre  elles;  donc  aussi  les  du- 
rées des  saisons  doivent  être  inégales,  puisque,  suivant  la  loi  des 
aires,  ces  durées  sont  proportionnelles  aux  aires  de  ces  quatre  por- 
tions de  l'ellipse.  Les  observations  donnent,  en  effet,  les  nombres 
suivants  pour  les  durées  des  saisons: 

Printemps 9?j  20»»  59m 

Été...   93    14     13. 

Automne 89    18    35. 

Hiver 89      0      2. 

En  ajoutant  les  durées  du  printemps  et  de  l'été,  on  trouve  186J 
1ih  12"  ;  en  opérant  de  môme  sur  les  durées  de  l'aulomne  et  de 
l'hiver,  on  trouve  478J  18h  37œ  ;  le  soleil  reste  donc,  chaque  an- 
née, près  de  8  jours  de  plus  dans  l'hémisphère  boréal  que  dans 
l'hémisphère  austral.  C'est  à  l'excentricité  de  l'orbite  du  soleil, 
combinée  avec  la  loi  des  aires,  qu'est  due  celte  inégalité  desdurées 
des  saisons  ;  c'est  encore  à  la  même  cause  que  tiennent  les  diffé- 
rences que  nous  avons  signalées  (§134)  entre  les  deux  zones  gla- 
ciales de  la  terre. 

§  149.  Parallaxe  da  soleil;  ta  distance  à  la  terre.  —  La 
considération  des  valeurs  que  prend  successivement  le di&K&Uo. 
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appareut  du  soleil  peut  bien  faire  connaître  la  loi  suivant  laquelle 
varie  la  distance  de  cet  astre  à  la  terre  ;  mais  elle  ne  peut  nousfour- 
niraucuneidéede  lagrandeur  absolue  de  cette  distance.  De  même 
les  moyens  employas  par  Kepler  pour  arriver  aux  lois  du  mouve- 
ment du  solei  I  ne  pouvaient  également  lui  donner  que  les  rapports 
entre  les  distances  successives  du  soleil  à  la  terre.  Aussi,  n'avont- 
nous  indiqué,  danscequi  précède,  que  la  forme  de  l'orbite  du  so- 
leil, sans  en  faireconnattre  les  dimensions.  Nous  savons  seulement 
que  cette  orbite  est  une  ellipse, dont  l'excentricité  est  0,0168  ;maji 
nous  ne  savons  pas  quelle  est  la  longueur  de  son  demi-grand 
axe,  c'est-à-dire  de  ce  qu'on  nomme  la  distance  moyenne  du  soleil 
à  la  terre.  Il  nous  reste  donc  à  compléter,  sous  ce  point  de  vue,  les 
notions  que  nous  avons  déjà  acquises  sur  le  mouvement  du  soleil. 
La  détermination  de  la  distance  d'un  astre  à  la  terre  s'effectue 
au  moyen  d'une  triangulation  entièrement  analogue  à  celle  que 
l'on  emploie  sur  la  terre,  pour  trouver  la  distance  d'un  lieu  à  un 
autre  lieu  dont  on  ne  peut  approcher.  L'opération  neprésentede 
difficulté  qu'en  raison  de  lagrandeur  de  la  distance  qu'il  s'agit  de 
trouver,  ce  qui  fait  que  les  erreurs  d'observation  ont  une  très- 
grande  influence  sur  le  résultat.  Voici  quel  en  est  le  principe: 
Lorsqu'on  est  en  un  point  A  de  la  terre,  fig.  203, et  qu'on  observe 

un  astre  E,  on  ne  le  voit  pas  tout  à 
fait  dans  la  même  direction  que  si 
l'on  était  au  centre  0  de  la  terre. 
La  direction  Ae,  parallèle  à  celle 
OE,  suivant  laquelle  on  verrait  l'as- 
tre du  centré  delà  terre,estplusrap- 
prochée  du  zénith  Z  que  la  direction 
AE,  suivant  laquelle  on  voit  réelle- 
ment l'astre  du  point  A.  L'angle 
eAE,  ou  son  égal  AEO,  est  ce  qu'on 
nomme  la  parallaxe  de  l'astre  E. 
Si  l'on  regarde  la  terre  comme 
sphérique,  c'est-à-dire  si  l'on  ad- 
met que  la  verticale  AZ  est  le  prolongement  du  rayon  OA  de 
la  terre,  les  deux  directions  Ae,  AE  se  trouvent  dans  un  même 
plan  vertical  correspondant  au  point  A.  On  voit  donc  que  la  pa- 
rallaxe n'est  autre  chose  que  la  quantité  dont  la  distance  zéni- 
thale de  l'astre  augmente,  quand  on  passe  du  centre  0  de  la 
terre  au  point  A  de  sa  surface.  Si  l'astre  était  en  E',  dans  le  plan 
de  l'horizon  du  point  A,  l'angle  AE'O  aurait  une  valeur  parti- 
culière,  que  l'on  désigne  sous  le  nom  de  parallaxe  horizontale; 
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par  opposition,  l'angle  AEO  se  nomme  parallaxe  de  hauteur. 

Il  est  bien  évident  qu'il  suffit  de  connaître  la  parallaxe  horizon- 
tale d'un  astre,  pour  qu'on  puisse  en  conclure  tout  de  suite  le  rap- 
port qui  existe  entre  la  distance  de  l'astre  à  la  terre  el  le  rayon 
même  de  la  terre.  En  effet,  le  triangle  OAE'  étant  rectangle  en  A, 
si  l'on  connaît  l'angle  en  E',  on  en  déduira  immédiatement  le 
troisième  angle  en  0  ;  et,  les  trois  angles  étant  connus,  on  trou- 
tera  sans  peine  le  rapport  des  côtés  OE'  etOA.  Ainsi,  la  recherche 
de  la  distance  d'un  astre  à  la  terre  se  réduit  à  celle  de  sa  paral- 
laxe horizontale,  à  laquelle  on  applique  souvent,  pour  abréger, 
la  simple  dénomination  de  parallaxe. 

La  mesure  de  la  parallaxe  d'un  astre  s'effectue  plus  ou  moins 
difficilement,  suivant  que  l'astre  est  plus  ou  moins  éloigné  de  la 
terre.  On  comprend,  en  effet,  que  plus  l'astre  que  l'on  consi- 
dère est  loin  de  la  terre,  plus  sa  parallaxe  est  petite,  et  plus, 
par  conséquent,  la  détermination  de  cette  parallaxe  doit  compor- 
ter de  précision,  pour  que  l'erreur  commise  ne  soit  pas  une  frac- 
tion notable  du  résultat  même  que  l'on  cherche.  Lorsque  nous 
nous  occuperons  de  la  lune,  nous  ferons  connaître  un  moyen 
simple  de  trou  ver  sa  parallaxe,  par  des  observations  faites  en  deux 
lieux  différents,  et  à  une  époque  quelconque.  Mats  ce  moyen  n'est 
pas  praticable  pour  le  soleil.  La  parallaxe  du  soleil  ne  peut  se  déter- 
miner avec  une  certaine  exactitude,  qu'au  moyen  d'observations 
faites  au  moment  des  passages  de  la  planète  Vénus  sur  le  disque 
du  soleil,  phénomènes  qui  ne  se  produisent  qu'à  de  longs  inter- 
valles de  temps.  Les  dernières  observations  de  ce  genre,  sur  les- 
quelles nous  donnerons  plus  loin  quelques  développements,  pour 
faire  comprendre  comment  elles  peuvent  fournirla  valeur  de  la 
parallaxe  du  soleil,  ont  été  faites  en  1760  ;  ce  n'est  qu'en  1874  qu'on 
pourra  en  faire  de  nouvelles,  et  corriger,  s'il  y  a  lieu,  les  résul- 
tats obtenus  en  1769. 

Pythagore  supposait  quele  soleil  est  à  16  ou  18  mille  lieues  de 
la  terre.  Aristarque  de  Sa  m  os,  en  se  fondant  sur  une  considération 
que  nous  ferons  connaître  plus  tard,  attribuait  à  la  parallaxe  du 
soleil  une  valeur  de3';  cette  parallaxe  place  le  soleil  à  une  distance 
delà  terre  égale  à  1146  fois  le  rayon  de  la  terre.  Hipparque,Pto- 
lémée,Tycho-  Brabé  méme,n'ont  rien  changé  àla  parallaxe  adoptée 
par  Aristarque.  Kepler  penchait  à  la  réduire  à  t  '.  Halley  la  suppo- 
sait seulement  de  25".  Mais  il  n'y  avait,  jusque-là,  que  'les  évalua- 
tions plus  ou  moins  grossières.  Vers  le  milieu  du  xvmesiècle,  La- 
caille  approcha  déjà  beaucoup  de  la  vérité  en  fixant  la  parallaxe 
du  soleil  à  10",  d'après  la  valeur  qu'il  avait  trouvée  pour  celle  de 
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la  planète  Mars.  Enfin,  d'après  les  observations  du  passage  de 
Vénus  sur  le  disque  du  soleil,  en  1769,  on  trouva  que  la  parallaxe 
du  soleil  est  égale  à  8" ,6,  valeur  qui  peut  être  regardée  comme 
connue,  à  un  dixième  de  seconde  près. 

La  parallaxe  du  soleil  varie,  lorsqu'il  s'éloigne  ou  se  rapproche 
de  nous.  La  valeur  de  8", 6,  que  nous  venons  de  lui  assigner,  cor- 
respond à  la  dislance  moyenne  du  soleil  à  la  terre.  On  en  conclut 
que  cette  distance  moyenne  est  égale  à  23  984  fois  le  rayon  de  U 
terre.  Pour  plus  de  simplicité,  nous  prendrons  24  000  au  lieu  de 
23  984  ;  la  différence  entre  ces  deux  nombres  est  trop  faible,  par 
rapport  à  chacun  d'eux,  et  en  raison  du  degré  d'exactitude  que 
comporle  la  détermination  de  la  distance  du  soleil,  pour  que  nous 
puissions  dire  que  nous  nous  écartons  de  la  vérité,  en  faisant  cette 
légère  modification.  En  tenant  compte  de  la  valeur  qui  a  été  assi- 
gnée précédemment  à  l'excentricité  de  l'orbite  du  soleil, on  recon- 
naît que  la  distance  de  cet  astre  à  la  terre  est  de  23  600  rayons 
terrestres,  lorsqu'il  est  à  son  périgée  ;  et  que  cette  distance  de- 
vient  égale  à  24  400  rayons  terrestres,  lorsqu'il  est  à  son  apogée. 
Le  rayon  de  la  lerre  contenant  6  366  kilomètres,  on  en  conclut 
que  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre  est  d'environ  38  mil- 
lions de  lieues  de  4  kilomètres. 

§150.  Nous  venons  de  dire  que  la  direction  suivant  laquelle 
nous  apercevons  le  soleil  n'est  pas  exactement  la  même  que  si  nous 
étions  placés  au  centre  de  la  terre  pour  observer  cet  asîre.  Nous 
lui  voyons  occuper  sur  la  sphère  céleste  une  place  un  peu  diffé- 
rente de  celle  que  nous  lui  verrions  occuper,  si  nous  étions  dans 
cette  position  centrale.  La  distance  angulaire  comprise  entre  les 
deux  points  di;  la  sphère  céleste  auxquels  correspond  le  centre  du 
disque  du  soleil,  vu  du  centre  de  la  terre,  et  du  lieu  où  nous  som- 
mes placés,  est  précisément  égale  à  ce  que  nous  nommons  la  pa- 
rallaxe de  hauteur  ;  et.  ces  deux  points  sont  situés  dans  un  même 
plan  passant  par  la  verticale  du  lieu  d'observation. 

On  comprend  dès  lors  que  le  soleil  ne  doit  pas  paraître  placé  de 
la  môme  manière  sur  la  sphère  céleste,  pour  les  astronomes  qui 
l'observent  de  différents  points  de  la  surface  de  la  terre,  et  à  un 
même  instant  ;  le  mou\ement  annuel  du  soleil  sur  la  sphère  ne 
doit  donc  pas  présenter  exactement  les  mêmes  caractères  pour  ces 
divers  astronomes.  D'un  autre  côté,  la  rotation  de  la  terre  sur  elle- 
même  faisant  occuper  à  un  même  lieu  de  sa  surface  des  positions 
différentes,  aux  diverses  heures  d'une  même  journée,  il  doit  en 
résulter  des  irrégularités  pour  les  observations  faites  de  ce  lieu 
seul.  Si,  par  exemple,  le  soleil  vu  du  centre  de  la  terre  paraissait 
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aiisol urne nt  immobile  par  rapport  aux  étoiles  voisines  pendant  un 
jour  entier,  il  n'en  serait  pas  de  même  pour  un  point  de  la  sur- 
face de  la  terre:  de  ce  point,  on  lui  verrait  prendre  successivement 
différentes  positions  autour  de  celle  qu'un  astronome,  placé  au 
centre  de  la  terre,  lui  verrait  conserver  invariablement  dans  le  ciel. 

On  peut  attribuer  à  cette  cause  une  grande  partie,  sinon  la  to- 
talité des  différences  très-faibles  dont  nous  avons  dit  un  mol  à  la 
tin  du  paragraphe  129.  D'après  les  observations  faites  dans  tout 
le  cours  d'une  année,  eu  un  même  lieu  de  la  terre,  le  centre  du 
boleil  décrit  à  très-peu  près  le  grand  cercle  de  l'écliptique  ;  mais 
il  ne  reste  pas  rigoureusement  sur  ce  grand  cercle.  D'ailleurs,  la 
position  que  le  ceulredu  soleil  semble  occuper  à  côté  de  l'éclipti- 
que, à  une  époque  quelconque,  n'est  pas  la  même  pour  le»  diffé- 
rents lieux  d'où  on  l'observe  simultanément.  Pour  faire  dispa- 
raître ces  discordances  entre  les  résultats  obtenu  s  par  les  dilVérenls 
observateurs,  il  est  naturel  de  chercher  à  ramener  les  observa- 
lions  à  ce  qu'elles  seraient  si  elles  étaient  faites  du  centre  de  la 
terre.  C'est  ce  qu'on  pratique,  eu  effet,  en  opérant  comme  nous 
allons  l'indiquer  sommairement. 

Du  centre  0  de  la  terre,  fig.  205,  et  du  point  A  de  sa  surface,  ou 
voit  le  soleil  dans  un  mémo  plan  vertical.  La  distance  zénithale 
seule  est  différente  :  en  À,  elle  est  plusgrande  qu'en  0,  d'une  quau- 
lité  égale  à  la  parallaxe  de  hauteur.  Ainsi,  par  l'elfet  de  la  pa- 
rallaxe, le  soleil  est  abaissé  d'une  certaine  quantité  dans  le  plan 
vertical  qui  le  contient.  Cet  effet  est  entièrement  analogue  à 
relui  que  produit  la  réfraction  atmosphérique  (§  58),  mais  en 
sens  contraire  ;  aussi  les  corrections  qu'on  doit  apporter  aux  ré- 
sultats des  observations,  pour  le  faire  disparaître,  s'effeclucnt- 
elles  de  la  même  manière  que  celles  qui  se  rapportent  à  la  ré- 
fraction. Si  l'on  détermine  chaque  jour  la  position  du  soleil  sur  la 
sphère  céleste,  en  l'observant  à  la  lunette  méridienne  et  au  cer- 
cle mural,  comme  cela  se  pratique  habituellement  dans  les  ob- 
servatoires, on  n'aura  qu'à  modifier  le  résultat  fourni  parle  cer- 
cle mural,  d'une  quantité  égale  à  la  parallaxe  de  hauteur  de 
l'astre,  et  dans  le  sens  contraire  à  celui  dans  lequel  ou  corrige 
le  même  résultat  en  raison  de  la  réfraction  (§  *8)  ;  quant  à  l'as- 
cension droite  du  soleil,  fournie  par  l'observation  de  l'astre  à  la 
lunette  méridienne,  elle  n'est  nullement  altérée  par  la  parallaxe, 
de  même  qu'elle  ne  l'est  pas  par  la  réfraction. 

Cette  correction  do  l'effet  de  la  parallaxe  sur  la  position  appa- 
rente du  soleil  dans  le  ciel  suppose  que  l'on  connaît  la  parallaxe  de 
hauteur  de  l'astre,  pour  le  moment  et  le  lieu  où  l'observation  se 
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fait.  Voici  comment  on  arrive  à  connaître  cetteparaUaxe  4e  II 
teur.  On  sait  que  la  parallaxe  horizontale  est  égale  48*,6,rk 
que  le  soleil  est  à  sa  moyenne  distance  de  la  terre  ;  et  qoo-4? 
leurs  le  diamètre  apparent  du  soleil,  pour  la  même  distançai 
de  32'  3",3.  La  parallaxe  horizontale  variant  évidemment  dai 
même  rapport  que  le  diamètre  apparent,  puisque  ces  qautJ 
varient  toutes  deux  en  raison  inverse  de  la  distance  du  soleil 
terre,  il  suffit  de  connaître  le  diamètre  apparenjt  à  ane:é|fel 
quelconque,  pour  en  conclure  tout  de  suite,  à  l'aide  d'tmifj 
portion,  la  valeur  de  la  parallaxe  horizootule  pour  la  méafi 
que.  De  la  connaissance  de  la  parallaxe  horizontale  Af?Oy£M| 
on  déduit  celle  du  rapport  des  lignes  AO,  E'O,  rapport' qm 
le  môme  que  celui  des  lignes  AO,  EO  ;  au  moyen  de  ee  désj 
rapport,  et  de  l'angle  OAE,  qui  est  le  supplément  de  la  disti 
zénithale  de  l'astre  observé  en  A,  on  calcule  l'angle  AEO,  cM 
dire  la  parallaxe  de  hauteur.  Pour  éviter  d'avoir  à  faire  cett 
culs,  chaque  fois  qu'on  a  besoin  de  connaître  la  parallaM 
hauteur  du  soleil,  on  a  construit  une  table  qui  donne  la  val 
de  cette  quantité  pour  diverses  époques,  et  pour  diverses  distafl 
zénithales,  et  qui  est  publiée  chaque  année  dans  la  ConnoUà 
des  temps,  de  même  que  la  table  des  réfractions  (§  59).  Le  tabl 
suivant,  qui  en  est  un  extrait,  fait  voir  comment  elle  est  disposée 
donne  en  même  temps  une  idée  de  la  manière  dont 
parallaxe  de  hauteur  du  soleil,  suivant  les  circonstances. 


■  «i 

DISTANCE 

PABALLAXB 

DE   HADTBUR  DU  BOLBIL,    AU         ,j 

ZÉNITHALE 
apparente. 

1er   JANVIBB. 

1er  AVRIL 

ou  1er  ocrosM. 

•  ■ 
1"  joiLunr. 

0« 

0%00 

0*,00 

ù'jta 

15 

2  ,26 

2  .23 

2  ,19 

.    30 

4  ,37 

4  ,30 

4  ,23 

45 

6  ,18 

6  ,08 

5  ,98 

60 

7  ,57 

7  ,Î5 

7  ,32 

75 

8  ,45 

8  ,30 

S  ,17 

90 

8  ,75 

8  ,60 

8  ,46 

Supposons,  par  exemple,  que  l'on  ait  trouvé  que  la  distance 

ni  thaïe  du  soleil,  le  \ eT  janvier,  à  une  cerlaine  heure  de  la  jours 

est  du  75  degrés;  on  en  conclura  qu'au  môme  instant,  cette < 
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tioce  zénithale,  mesurée  au  centre  de  la  terre,  et  rapportée  à  la 
même  verticale,  serait  inférieure  à  75°  de  8", 45,  c'est-à-dire 
qu'elle  serait  seulement  de  74°  59'  51  ",65. 

On  peut  appliquer  la  correction  dont  nous  venons  de  parler  aux 
observations  du  soleil  faites  en  un  même  lieu,  et  pendant  toute  une 
WjÉtî.  4*  {panier*  fc  ramener  les  résultats  des  observations  à  4lre 
^pqp'pn  j£i  aoraty obtenus,  si  l'on  avait  observé  l'astre  du  centre 
f)ÉBji£  4f  ^  !****  ;  on  reconnaît  alors  que  le  centre  du  soleil  reste 
MèlÎBWrtf  porposenient  sur  le  grand  cercle  de  l'écliplique,  c'est-&- 

(101 U  plus  grande  partie  des  différences  (rès-petitesque  nous 

j0Î  Signalées,  entre  la  route  apparente  du  soleil  sur  U  sphère 
fjty(nt#et  legrand  cercle  del'écliptique,  disparaît  par  suite  de  cette 
4pr*etion  de  l'effet  de  la  parallaxe.  Nous  avons  donc  eu  raison  de 
Il  pae  nous  arrêter  à  ces  différences,  qui  ne  sont  dues  qu'à  ce  que 
Bfjoi  ne  voyons  pas  le  soleil  exactement  de  la  même  manière  que  si 
90QS  étions  placés  au  centre  de  la  terre  ;  et  d'admettre  immédiate- 
ment que  le  centre  de  l'astre  décrit  exactement  un  grand  cercle  de 
fejphère  céleste,  ou,  en  d'autres  termes,  que  son  orbite  est  située 
dflt  entière  dans  un  plan  (§  146).  Nous  voyons  de  plus  que  ce 
flili  de  l'orbite  du  soleil  passe  par  le  centre  même  de  la  terre. 

f  451 .  Dimensions  du  soleil.  —  La  connaissance  du  diamètre 
mirent  du  soleil,  jointe  à  ce  Ile  de  ladistanceàlaquelle  ilse  trouve 
ijpous,  va  nous  permettre  de  déterminer  ses  dimensions.  Si  l'on 
H  reporte  à  la  définition  de  la  parallaxe  horizontale  d'un  astre 
i|  |f  0).  QO  voit  tout  de  suite  que  celte  parallaxe  n'est  autre  chose 
fW  l'siîffte  sous  lequel,  étant  placé  sur  l'astre,  on  verrait  de  face  Je 
mon  dé  U  terre;  c'est-à-dire  que  c'est  précisément  le  demi-dia- 
M&rft  apparent  de  la  terre,  vue  de  l'astre.  Le  diamètre  apparent 
Je  la  terre,  vue  du  soleil,  est  donc  le  double  de  8", 6,  ou  17",?, 
lorsque  le  soleil  est  à  sa  moyenne  distance  delà  terre.  D'ailleurs, 
la  diamètre  apparent  du  soleil,  vu  de  la  terre,  est  égal  à  32'  3",3, 
on  1923",3,  dans  les  mômes  circonstances.  11  est  évident  que  le 
rapport  de  ces  deux  diamètres  apparents,  correspondant  à  une 
même  distance,  est  égal  au  rapport  des  longueurs  des  diamètres 
du  soleil  et  de  la  terre,  ou  bien  encore  égal  au  rapport  des  lon- 
gueurs de  leurs  rayons.  On  trouve  ainsi  que  le  rayon  du  soleil 
est  égal  à.  1 12  fois  le  rayon  de  la  terre. 

Le  soleil  se  présentant  à  nous  sous  la  forme  d'un  disque  circu- 
laire, et  l'observation  indiquant,  ainsi  que  nous  allons  le  voir 
dans  un  instant,  qu'il  noua  montre  successivement  les  diverses 
parties  de  sa  surface,  nous  devons  le  regarder  comme  étant  un 
corps  de  figure  sphérique.  Or,  les  volumes  de  deux  sphères  sont 


entre  to\  dans  le  rapport  des  cubes  de  leurs  rajout  :  le  volume 
du  soleil  est  donc  égal  i  I  404  92*  fois  celai  de  la  terre. 

La  fi-  806  esl  destinée  à  donner  nne  idée  des  grande  on  rela- 
tif es  do  soleil  et  de  la  terre.  An-dessous  du  grand  cercle,  qui  re- 


présente le  soleil,  se  trouve  un  petit  cercle  presque  impercepti- 
ble, qui  représente  la  terre.  Si  l'on  voûtait  placer  ces  deui 
cercles  à  une  distance  convenable  l'un  de  l'autre,  pour  figurai 
en  même  temps  le  rapport  qui  existe  entre  la  distance  du  soleil 
à  h  terre  et  leurs  dimensions,  il  faudrait  que  les  centres  Tussent 
éloignes  l'un  de  l'autre  de  16-,  S. 
,*'  '5?.  TsekM  «m  Mhll  (  u  mutin.  -  (Juand  on  observe  le 
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l'aide delunettes,  lors  même  qu'on  n'emploie  qu'un  faible 

Binent,  on  voit  habituelle- 

r  sa  surface  un  certain  nom- 

■ches  noires,  dont  la  fig.  207 

aner  une  idée.  En  répétant 

gption    plusieurs  jours    de 

Pnnalt  que  ces  taches, 
servant,   à  très-peu 
Jmes   positions  rep- 
lacent sur  le  disque 
ne   tache,  que    Ton 
pe  le  premier  jour  près  du 
riental  de  ce  disque,  s'en 
de  plus  en  plus  les  jours  FiP-  î07- 

i,   en  se  rapprochant   du 

aident  al  ;  au  bout  d'environ  quatorze  jours,  elle  atteint  ce 
bord  et  disparaît  ;  quatorze  jours  plus  tard,  on  voit  réparai - 
léme  tache  au  bord  oriental  du  disque,  et  si  l'on  continue 
irver  tous  les  jours,  on  la  voit  se  déplacer  su  r  le  disque,  de  la 
manière  que  précédemment.  Toutes  r 

les  se  meuvent  en  présentant  successi- 
\  les    mômes    circonstances.  Voyons 
est  la  cause  à  laquelle  on  peut  attri- 
l  curieux  phénomène, 
mirait  se  demander,  d'abord,  si  lesta- 

S  soleil  ne  seraient  pas  dues  à  la  pré-  ^> ft 

to  certains  corps  opaques,  qui  circule-  ;       j 

Btttour  du  soleil,  et  qui  reviendraient  j       ; 

pê  en  temps  s'interposer  entre  l'as-  S      j 

■ous,  de  manière  à  nous  cacher  cer-  i      ; 

iortions  de  sa  surface.  Mais  les  circon-  ;     j 

que  présente  le  phénomène  s'opposent  i    j 

e  nous  puissions  adopter  cette  explica-  ;    ! 

un  corps  se  mouvait  au  tour  du  soleil  S, 
,  suivant  l'orbite  ABC,  un  observateur 
jr  la  terre  T  ne  pourrait  le  voir  se  pro- 
r  le  disque  du  soleil  que  lorsqu'il  serait 
portion  AB  de  son  orbite.  Or,  quelque 
]ue  soit  la  distance  de  cette  orbite  à  la  t 

t  du  soleil,  l'arc  AB  sera  toujours  nota- 
it plus  petit  que  la  moitié  de  son  con-  Fit'- î08- 
ntîer  ABC;  et  romme  l'observation  montre  que  chaque 
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entre  eut  dans  le  rapport  des  cubes  de  leur»  rayon»  :  te  volume 
du  soleil  est  donc  égal  à  1  404  928  fois  celui  de  la  terre. 

La  fig.  206  est  destinée  à  donner  une  idée  des  grandeurs  rela- 
tives du  soleil  et  de  la  terre.  Au-dessous  du  grand  cercle,  qui  re- 


présente le  soleil,  se  trouve  un  petit  cercle  presque  impercepti- 
ble, qui  représente  la  terre.  Si  l'on  voûtait  placer  ces  deux 
cercles  à  une  distance  convenable  l'un  de  l'autre,  pour  figurer 
en  même  temps  le  rapport  qui  existe  entre  la  distance  du  soleil 
à  la 'terre  et  leurs  dimensions,  il  faudrait  que  les  centres  fussent 
éloignés  l'un  de  l'autre  de  16™,  5. 
8  152.  Tache*  du  MUUtiarotattoa,  --Quand  on  observe!* 
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soleil  à  l'aide  de  lunettes,  lors  môme  qu'on  n'emploie  qu'un  faible 
grossissement,  on  voit  habituelle- 
ment sur  sa  surface  un  certain  nom- 
bre de  taches  noires,  dont  la  fig.  207 
peut  donner  une  idée.  En  répétant 
l'observation  plusieurs  jours  de 
toile,  on  reconnaît  que  ces  taches, 
tBfft-Uit  conservant,  à  très-peu 
ptlpf1  la*  mêmes  positions  rela- 
tifcÉlî  *e  déplacent  sur  le  disque 
d»*eleil.  Une  tache,  que  Ton 
Mrit  vue  le  premier  jour  près  du 
havd  oriental  de  ce  disque,  s'en 
éloigne  de  plus  en  plus  les  jours  Fi?-  207- 

ntiVants,   en  se   rapprochant   du 

bord  occidental  ;  au  bout  d'environ  quatorze  jours,  elle  atteint  ce 
sseond  bord  et  disparaît  ;  quatorze  jours  plus  tard,  on  voit  reparaî- 
tre la  même  tache  au  bord  oriental  du  disque,  et  si  l'on  continue 
à  l'observer  tous  les  jours,  on  la  voit  se  déplacer  sur  le  disque,  de  la 
nême  manière  que  précédemment.  Toutes 
les  taches  se  meuvent  en  présentant  successi- 
vement les  mêmes  circonstances.  Voyons 
pelle  est  la  cause  à  laquelle  on  peut  attri- 
buer ce  curieux  phénomène. 
titi  pourrait  se  demander,  d'abord,  si  lesta- 

*du  soleil  ne  seraient  pas  dues  à  la  pré-  ^ fi 

de  certains  corps  opaques,  qui  circule- 
;. autour  du  soleil,  et  qui  reviendraient 
en  temps  s'interposer  entre  l'as- 
Mâet  nous,  de  manière  à  nous  cacher  cer- 
trihèi  portions  de  sa  surface.  Mais  les  circon- 
stances que  présente  le  phénomène  s'opposent 
à  ce  que  nous  puissions  adopter  cette  explica- 
tion. Si  un  corps  se  mouvait  autour  du  soleil  S, 
fig.  208,  suivant  l'orbite  ABC,  un  observateur 
placé  sur  la  terre  T  ne  pourrait  le  voir  se  pro- 
jeter sur  le  disque  du  soleil  que  lorsqu'il  serait 
dans  la  portion  AB  de  son  orbite.  Or,  quelque 
petite  que  soit  la  distance  de  cette  orbite  à  la  x 

surface  du  soleil,  l'arc  AB  sera  toujours  nota- 
blement plus  petit  que  la  moitié  de  son  con-  F,&- 208- 
tour  entier  ABC;  et  comme  l'observation  montre  que  chacnie 
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tache,  après  avoir  été  visible  pendant  environ  qnatone  jours,  dis- 
paraît pendant  le  môme  temps,  pour  reparaître  ensuite,  il  Int- 
el rait  admettre  que  chacun  des  corps  qui  t'interposent  entre  le 
sdlsll  et  bout,  pou*  produire  les  taches,  a  une  vitesse  ttès-int- 
galft  de  manière  à  empiéter  précisément  la  moitié  du  temps  de 
sa  fftolution  à  parcourt*  rare  AB. 

Utfe  pareille  hypothèse  jemble  bien  difficile  à  admettre  ^etl'oa 
est  Jbrté  plus  naturelle  oient  à  croire  que  ces  taches»  existants**  la 
stiAce  même  du  soleil,*!  présenten  t  à  nous  sous  différents  aspects, 
ert.  fèjson  d'un  mouvement  de  rotation  dont  l'astre  est  animé.  Vè> 
gattf  de*  temps  pendant  lesquels  une  tache  est  successivement 
vitra*  et  invisible  trouve  tout  de  suite  son  explication  dans  cetls 
idfo"  de  la  rotation  du  soleil.  De  plus,  on  se  rend,  par  là,  cos* 
plétement  compte  de  certaines  particularités  que  présenté  lé 
mouvement  des  taches,  et  dont  nous  n'avons  pas  encore  parié. 

Si  le  soleil  tourne  sur  lui-même,  comme  il  nous1  paraît  toujours 
sous  la  forme  d'Un  disque  exactement  circulaire,  sa  surface  doit 
être  sphérique.  Lorsqu'une  tache,  par  suite  de  la  rotation  du  so- 
leil, passe  de  l'hémisphère  que  nous  ne  voyons  pas,  sur  celui  tyd 
est  tourné  de  notre  côté,  elle  décrit  d'abord  uu  arc  de  cercle  tris- 
oblique,  par  rapporta  la  ligne  suivant  laquelle  nous  l'apercevons! 
nous  voyons  cet  arc  de  cercle  en  raccourci,  et,  par  conséquent, 
la  tache  doit  nous  sembler  presque  immobile.  La  rotation  du 
soleil  continuant,  la  tache  doit  nous  paraître  avoir  un  mouvement 
de  plus  en  plus  rapide,  jusqu'à  ce  qu'elle  atteigne  le  milieu  de 
lare  qu'elle  doit  décrire,  d'un  bord  à  l'autre  du  disque;  puis, à 
partir  de  là,  son  mouvement  doit  se  ralentir  de  plus  en  plus, 
jusqu'au  moment  où  l'on  cesse  de  l'apercevoir.  D'un  autre  côté, 
la  forme  de  la  tache  elle-même  doit  changer  avec  la  positioo 
qu'elle  occupe  sur  le  disque;  lorsqu'on  la  voit  au  centre,  elle 
doit  se  montrer  sous  sa  véritable  forme  ;  tandis  que,  lorsqu'elle 
se  rapproche  de  plus  en  plus  d'un  des  bords,  la  portion  de  la  surface 
du  soleil  sur  laquelle  elle  se  trouve  présente  une  obliquité  dé 
plus  en  plus  grande,  et,  par  suite,  elle  doit  s'aplatir  de  plus  eo 
plus,  en  raison  de  cette  obliquité. 

L'observation  fait  voir  que  toutes  ces  particularités  existent 
dans  le  mouvement  des  taches  du  soleil.  En  sorte  qu'il  est  im- 
possible de  ne  pas  admettre  la  réalité  de  la  rotation  de  l'astre 
sur  lui-même. 

§  153.  Quand  on  suit  le  mouvement  des  taches  sur  le  disque 

du  soleil,  pendant  uu  te.nps  suffisamment  long,  on  reconnaît 

que  c'est  au  bout  de  27i,3  que  chaque  tache  reprend  la  positioo 


\ 
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dans  1  iquelleon  l'avait  vue  d'abord.  Cette  durée  de  27j,3  semble 
donc  61  re  celle  que  le  soleil  emploie  à  faire  un  tour  entier  sur 
lui-même;  mais  il  est  facile  de  reconnaître  qu'il  n'en  est  rien. 

En  môme  temps  que  le  soleil  tourne  autour  d'une  ligne  droite 
passant  par  son  centre,  nous  le  voyons  se  déplacer  en  décrivant 
une  ellipse  autour  de  la  terre  ;  ces  deux  mouvements  se  combinent 
pour  donner  lieu  aux  diverses  positions  dans  lesquelles  nous 
apercevons  successivement  chaque  tache.  Supposons,  par  exem- 
ple, qu'à  une  certaine  époque  on  ait  vu  une  tache  exactement  au 
centre  du  disque  du  soleil  ;  si  l'on  at- 
tend pendant  27i,3  à  partir  de  cette  /^"~XA 
époque,  on  verra  la  tache  revenir  au                     C*^~~7Ï — 
centre  du  disque  au  bout  de  ce  temps.                /  vj^i 
Le  soleil  étant  en  S,  fig.  209,  lors  de  la 
première  observation,  la  tache  dont  il 
s'agit  se  trouvait  en  a;  pendant  que  la 
tache  semble  faire  un  tour  entier  au- 
tour du  centre  de  l'astre,  celui-ci  se  /               "X 
transporte  de  S  en  S'  sur  son  orbite  ; 
et  lorsqu'il  est  arrivé  en  S',  la  tache  se 
trouve  en  a'.  Si  le  soleil,  en  passant  de  T 
la  position  S  à  la  position  S',  avait  fait                Fi-.  200. 
exactement  un  toursur  lui-même,  dans 

le  sens  de  la  flèche,  son  rayon  Sa  serait  venu  prendre  la  position 
#6  parallèle  à  sa  direction  primitive.  Au  lieu  de  cela,  ce  rayon  a 
pris  la  position  S'a'  :  donc  le  soleil  a  fait  plus  d'un  tour  entier; 
la  tourné  de  360  degrés  plus  l'angle  bS'a'  égal  à  l'angle  STS', 
qu'il  décrit  en  27J,3  dans  son  mouvement  autour  de  la  terre.  Le 
temps  employé  par  le  soleil  à  faire  exactemeut  un  tour  sur  lui- 
même  est  donc  inférieur  à  27i,3. 

Eu  combinant  les  résultats  d'observations  nombreuses  faites 
sur  un  grand  nombre  de  taches,  M.  Laugier  a  trouvé  que  la 
durée  de  la  rotation  du  soleil  est  de  25j,34.  Il  a  déterminé 
en  même  temps  la  direction  de  l'axe  autour  duquel  s'effec- 
tue cette  rotation,  et  il  a  reconnu  que  cet  axe  fait  un  angle  de 
7°  9'  2",  avec  une  perpendiculaire  au  plan  de  l'écliplique. 

Si  l'axe  de  rotation  du  soleil  était  exactement  perpendiculaire 
au  plan  de  l'écliplique,  les  cercles  décrits  par  les  diverses  taches, 
dans  leur  mouvement  autour  de  l'axe,  seraient  parallèles  à  ce 
plan;  nous  verrions  constamment  ces  cercles  par  leur  tranche, 
c'est-à-dire  que  chaque  tache  nous  paraîtrait  se  déplacer  en  ligne 
droite  sur  le  disque  du  soleil.  La  légère  obliquité  de  l'axe  de  10- 
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talion  du  soleil  fait  que  les  choses  se  passent  autrement.  Aux  di- 
verse» époques  d'une  môme  année,  nous  voyons  les  cercles  décrits 
par  les  taches,  tantôt  pur-dessus,  tantôt  par  dessous,  s'il  est  possi- 
ble de  s'exprimer  ainsi.  Les  taches  doivent  donc  généralement 
nous  sembler  décrire,  sur  le  disque  du  soleil,  des  lignes  légère- 
ment courbes,  tournant  leur  concavité,  tautôt  vers  l'hémisphère 
boréal,  tantôt  vers  l'hémisphère  austral  ;  et  nous  ne  devons  voir 
les  taches  se  mouvoir  en  ligne  droite  qu'à  deux  époques  particu- 
lières, pour  lesquelles  la  terre  se  trouve  dans  le  plan  môme  de 
l'Equateur  solaire.  C'est  ainsi  que,  vers  le  I er  décembre,  les  taches 
nous  semblent  décrire  des  lignes  droites  inclinées  dans  un  cer- 
tain sens,  par  rapport  à  l'écliptique  ee,  fig.  2i0  ;  du  1er  décembre 
au  1er  juin,  elles  décrivent  des  courbes  convexes  du  côté  du  nord, 
fig.  21 1  ;  vers  le  1er  juin,  elles  décrivent  de  nouveau  des  lignes 
droites,/?,?.  242,  dont  l'inclinaison  est  en  sens  contraire  de  ce 


9»»nci 


nord 


norxl 


n**%£ 


qu'elle  était  au  Ier  décembre;  entin,  du  1er  juin  au  1er  décembre, 

elles  décrivent  des  courbes  concaves  de  coté  du  nord,  fig.  213. 

§   154.  Motions  sur   la  constitution  du  soleil.   —  Une 

étude  attentive  des  formes  et  des  apparences  diverses  que  pré- 
sentent les  taches  du  soleil,  a  permis  d'arriver  à  quelques  no- 
tions sur  la  constitution  mOme  de  cet  astre. 

Une  tache  se  compose  habituellement  de  deux  parties  bien  dis- 
tinctes, dont  Tune,  occupant  le  milieu,  est  d'un  noir  très-prononcé 
et  porte  le  nom  de  noyau,  tandis  que  l'autre,  que  l'on  nomme  la 
pénombre,  sYtend  pi  us  ou  moins  régulièrement  sur  tout  le  contour 
du  noyau,  et  présente  une  teinte  grisâtre,  fig.  214.  Le  noyau  et  la 
pénombre  sont  terminéstous  deux  par  descontours  nets 
et  tranchés.  D'un  autre  côté,  la  pénombre  a  un  éclat 
sensiblement  uniforme  dans  toute  sa  largeur;  et  si  elle 
parait  plus  brillante  dans  certaines  parties  que  dans 
d'autres,  c'est  plutôt  dans  le  voisinage  du  noyau  que 
cela  a  lieu,  circonstance  que  l'on  peut  attribuer  à  un 
effet  de  contraste.  On  voit,  d'après  cela,  que  le  mol 
//f'Mombrc  na  pas  du  tout  ici  la  môme  signification  que  lorsqu'il 


Fig.  214. 
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employa  pour  désigner  l'espace  parliellcmenl  éclairé  qui 
tonne  l'ombre  pure  d'un  corps  exposé  aux  rayons  du  soleil 
18).  Ce  n'esl  qu'exceptionnellement  qu'on  voit  des  taches  prê- 
tât un  noyau  sans  pénombre,  ou  bien  une  pénombre  sans 
lu.  Les  tacbes  n'affectent  d'ailleurs  aucune  forme  parti  cu- 
i  ;  sauvent  elles  sont  groupées  île  manière  à  présenter  plu- 
n  noyaux  environnés  d'une  seule  pénombre.  On  s'en  fera 
Idée  par  ]etfig.  215,  216, 217,  qui  sont  la  reproduction  exacte, 
aches  réellement  observées  sur  le  soleil. 


l'on  observe  une  tache  pendant  plusieurs  jours,  on  reconnaît 
,  en  mémo  temps  qu'elle  se  déplace,  elle  change  progressive- 
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ment  de  forme,  sans  que  ce  changement  puisse  être  entièrement 
attribué  à  l'obliquité  plus  ou  moins  grande  de  la  portion  de  la 
surface  du  soleil  sur  laquelle  elle  se  trouve  (§  1 52).  Un  grand  nom- 
bre détaches,  on  se  déformant  ainsi,  deviennent  de  plus  en  plus 
petites,  et  finissent  par  disparaître  avant  que  la  rotation  du  soleil 
les  ait  amenées  près  du  bord  occidental  du  disque.  En  même 
temps,  il  s'en  reforme  d'autres,  que  l'on  voit  apparaître  en  des, 
points  de  la  surface,  où  peu  de  temps  auparavant  il  n'y  en  avait 
pas  de  traces.  De  même,  parmi  les  taches  que  le  mouvement  de 
rotation  de  l'astre  fait  disparaître  par  le  bord  occidental  de  son 
disque,  il  y  en  a  plusieurs  qui  ne  reparaissent  pas;  et,  avec  celles 
que  l'on  revoit,  on  en  observe  d'autres  que  l'on  n'avait  pas  encore 
aperçues  Jusque-là.  Les  changements  qu'éprouvent  les  taches, 
dans  leurs  formes  et  dans  leurs  dimensions,  se  produisent  géné- 
ralement avec  lenteur  ;  cependant  ils  sont  quelquefoisbrusques, 
de  telle  manière  qu'on  peut  les  voir  se  produire  pendant  qu'on  a 
l'œil  àla  lunette.  Il  est  rare  qu'une  tache  dure  plus  de  six  semai- 
nes sans  disparaître  ;  on  en  cite  exceptionnellement  une  qui  a 
duré  70  jours.  Les  taches  atteignent  souvent  des  dimensions  con- 
sidérables; on  en  a  vu  dont  la  largeur  égalait  cinq  ou  six  fois 
le  diamètre  de  la  terre. 

La  partie  brillante  de  la  surface  du  soleil  ne  présente  pas  un 
éclat  uniforme.  11  existe  généralement,  autour  des  taches,  des  es- 
paces plus  lumineux  que  le  reste,  qu'on  nomme  facules.  Toute  la 
surface  est  d'ailleurs  couverte  de  rides  plus  lumineuses,  qu'on 
nomme  lucules.  Herschel,  qui  s'est  beaucoup  occupé  d'étudier  la 
constitution  du  soleil,  dit  qu'on  peut  se  faire  une  idée  des  lu- 
cules, en  comparant  l'a  surface  de  l'astre  à  la  peau  d'une  orange. 

§  155.  Les  circonstances  que  nous  venons  de  signaler  indiquent 
évidemment  que  les  matières  qui  constituent  la  surface  du  so- 
leil sont  douées  d'une  grande  mobilité.  On  ne  peut  s'en  rendre 
compte  qu'en  admettant  que  le  soleil  est  formé,  au  moins  à  sa 
surface,  d'une  substance  fluide  extrêmement  lumineuse.  Quant 
aux  taches,  facules  et  lucules,  nous  allons  voir  par  quelles  con- 
sidérations on  est  parvenu  à  les  expliquer  d'une  manière  tout 
à  fait  satisfaisante. 

Si  une  tache  était  due  à  certaines  particularités  existant  seule- 
ment sur  la  surface  extérieure  du  soleil,  il  est  aisé  de  voir  comment 
elle  se  comporterait,  lorsque  la  rotation  de  l'astre  l'amènerait  dans 
le  voisinage  du  bord  occidental  du  disque.  La  partie  de  la  tache  la 
plus  rapprochée  de  ce  bord  se  présenterait  à  l'observateur  plus 
obliquement  que  tout  le  reste;  et  par  conséquent  la  pénombre 
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ravi ron ne  la  tache  devrailse  rétrécir  beaucoup  plus  du  coté  de 
ird  que  du  coté  opposé.  Or,  c'est  le  contraire  qui 
fe  :1a  largeurde  In  pénombre  diminue  plus  ra- 
ment dans  la  partie  qui  est  tournée  vers  le 
re  du  disque  que  dans  la  parlie  opposée  ;  et 
ae  la  pénombre  disparaît  entièrement  du  coté 
centre,  tandis  qu'elle  a  encore  une  certaine 
sur  du  cOté  du  bord  occidental  du  disque,  ■ 
218.  Celle  circonstance  remarquable  ne  peut 
pliquer,  qu'en  admettant  que  la  tache  n'existe 
uniquement  à  la  surface  même  du  soleil, 
t-à-dire  en  le  regardant  comme  ayant  une  cer- 
le  profondeur  au-dessous  de  cette  surface.  Voi- 
d'apres  cela,  quelles  sont  les  idées  généraie- 
nt adoptées  par  les  astronomes, 
iregardelesolcilcommeétantuncorpsopaque,  "B'  '"" 
ormeBphérique,environnédetoutespar(sd'uneatmosplièrega- 
seet  lransparenle,dont  l'atmosphère  delà  lerre  peut  donner  une 
î.  On  admet  que,  dans  cette  atmosphère,  flottent  deux  couches 
mages  placéesl'une  au-dessus  de  l'autre,  ets'éteodant  chacune 
t  autour  du  corps  du  soleil.  Celle  de  ces  deux  couches  qui  est  a 
lérieur,etquipar  conséquent  enveloppe  l'autre  de  toutes  parts, 
formée  de  nuages  très-lumineux  ;  on  la  désigne  sous  le  nom 


9 kolospltère (sphère  de  lumière).  L'autre  couche,  intermédiaire 
re  la  photosphère  et  le  corps  du  soleil,  bbI tavata  te.  vwu» 
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peu  ou  point  lumineux  par  eux-mêmes.  La  fig.  249  est  une  coupe 
idéale  d'une  portion  du  soleil,  sur  laquelle  on  voit  l'indication 
des  deux  couches  nuageuses  dont  nous  venons  de  parler. 

Supposons  que,  par  une  cause  quelconque,  il  vienne  à  se  pro- 
duire, dans  les  deux  couches  nuageuses,  deux  ouvertures  corres- 
pondantes aa'9  bb\  ouvertures  que  nous  pouvons  comparer  aux 
éclaircies  que  nous  voyons  souvent  se  former  dans  les  nuages  de 
notre  atmosphère  ;  supposons  de  plus  que,  comme  l'indique  II 
figure,  l'éclaircie  bbf  de  la  photosphère  soit  plus  grande  que  celle 
aaf  de  l'autre  couche  nuageuse.  Un  observateur,  placé  dans  h 
direction  A,  verra  une  portion  du  corps  du  soleil  à  travers  l'ou- 
verture aa'  :  c'est  ce  qui  constitue  le  noyau  d'une  tache.  Il  verra 
en  outre  une  portion  de  la  couche  nuageuseinférieure,toitfautour 
de  ce  noyau,  en  raison  de  la  plus  grande  largeur  de  l'ouverture 
bb'  :  c'est  ce  qui  constitue  la  pénombre  de  la  tache.  11  est  aisé  de 
voir  maintenant  qu'à  l'aide  de  ces  idées,  la  circonstance  particu- 
lière que  nous  avons  signalée  dans  la  pénombre  d'une  tache  qui 
approche  du  bord  occidental  du  disque  de  l'astre,  s'explique  avec 
la  plus  grande  facilité.  En  effet,  dans  ce  cas,  l'observateur  voit  la 
tache  obliquement,  dans  la  direction  B,  par  exemple  ;  et,  tandis 
que  la  pénombre  se  voit  encore  à  l'occident  de  la  tache*  entre  les 
bords  a',  b'  des  deux  ouvertures,  on  cesse  de  l'apercevoir  du  côté 
de  la  tache  qui  est  tournée  vers  le  centre  du  disque,  parce  que  le 
bord  b  de  l'ouverture  de  la  photosphère  paraît  dans  la  direction 
même  du  bord  a  de  l'ouverture  de  la  couche  intérieure. 

Si  les  éclaircies  se  produisaient  indépendamment  les  unes  des 
autres,  dans  les  deux  couches  nuageuses  superposées,  ce  ne  serait 
que  par  l'effet  du  hasard  que  deux  éclaircies  se  correspondraient, 
comme  nous  venons  de  le  supposer  ;  ilen  résulterait  que  les  taches 
ne  se  composeraient  généralement  que  d'une  pénombre,  et  que  ce 
ne  serait  qu'accidentellement  qu'on  y  verrait  un  ou  plusieurs 
noyaux.  Pour  que  les  choses  se  passent  comme  l'observation  l'indi- 
que, il  faut  donc  qu'il  existe  une  cause  qui  détermine  la  produc- 
tion d'éclaircies  correspondantes  dans  les  deux  couches,  et  qu'en 
outre  cette  cause  donne  de  plus  grandes  dimensions  aux  éclaircies 
de  la  photosphère  qu'à  celles  de  la  couche  intérieure.  Or,  il  n'est 
pas  difficile  de  trouver  une  cause  qui  remplisse  ces  conditions.  11 
suffit  d'admettre  qu'à  certains  moments  il  se  dégage  du  corps 
même  du  soleil  des  masses  considérables  de  gaz,  de  môme  que  nous 
voyons  des  masses  de  vapeur  sortir  de  nos  volcans  ;  ces  masses  de 
gaz,  eu  s'éJevant  dans  l'atmosphère  solaire,  s'ouvrent  un  passage  à 
ira  vers  les  n  uages  des  deux  couches,  e?t  ta&  refoulant  sur  les  côtés  ; 
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et  ce  passage  a  d'ailleurs  une  étendue  transversale  d'autant  plus 
grande,  que  le  gaz  qui  le  produit  se  dilate  davantage,  en  raison  ' 
delà  diminution  progressive  de  la  pression  qu'il  supporte  à  me- 
sure qu'il  s'élève.  Un  fait  digne  de  remarque,  c'est  que  les  taches 
solaires  ne  se  produisent  pas  sur  la  totalité  de  la  surface  de  l'astre  ; 
on  n'en  voit  que  dans  une  zone,  qui,  comme  la  zone  torride  delà 
terre,  s'étend  de  part  et  d'autre  de  l'équateur  du  soleil,  jusqu'à 
une  distance  d'environ  30  degrés  de  cet  équateur. 

Les  nuages  de  la  photosphère,  refoulés  par  le  mouvement  ascen- 
dant du  gaz,  viennent  s'accumuler  tout  autour  de  l'ouverture  que 
ce  gaz  a  produite.  Cette  grande  accumulation  de  nuages  lumineux 
peut  expliquer  les  facules  qui  environnent  habituellement  les  ta- 
ches. Quant  aux  lucules,  ou  rides  lumineuses,  qui  existent  dans 
toute  l'étendue  de  la  partie  brillante  du  soleil,  on  peut  les  attri- 
buer aux  parties  saillantes  de  la  surface,  nécessairement  très-on- 
dulée, d'une  couche  nuageuse  telle  que  la  photosphère. 

On  comprend  que,  si  les  deux  couches  nuageuses  dont  on  adm  et 
l'existence  dans  l'atmosphère  du  soleil  sont  en  mouvement  dans 
cette  atmosphère,  de  même  que  nous  voyons  les  nuages  se  mou- 
voir dans  l'atmosphère  de  la  terre,  les  taches  ne  doivent  pas  nous^ 
paraître  se  déplacer  exactement  de  la  même  manière  q  u  e  si  elles  ne 
participaient  qu'au  mouvementde  rotation  du  soleilsur  lui-même. 
C'est  ce  qui  arrive  en  effet  :  M.  Laugier  a  reconnu  que,  si  l'on 
regarde  le  mouvement  de  chaque  tache  en  particulier  comme  uni- 
quement dû  à  la  rotation  du  soleil,  on  ne  trouve  pas  la  même  durée 
de  rotation,  ni  la  même  direction  pour  l'axe  de  rotation  de  l'astre, 
suivant  qu'on  se  sert  de  telle  ou  telle  tache  pour  les  de' terminer  ; 
eo sorte  que  ce  n'est  qu'en  prenant  des  moyennes  entre  les  résul- 
tats fournis  par  l'observation  d'un  grand  nombre  de  taches,  qu'il  a 
pu  trouver  les  nombres  que  nous  avons  fait  connaître  précédem- 
ment (§  153).  Si  l'on  compare  ensuite  le  mouvement  de  chaque 
tache,  tel  que  l'observation  le  fait  connaître,  au  mouvement  qu'elle 
devrait  a  voir,  si  elle  ne  participait  qu'à  la  rotation  du  soleil  ainsi 
déterminée,  on  reconnaît  l'existence  des  mouvements  atmosphé- 
riques dont  nous  venons  de  parler,  mouvements  qui  ont  lieu, 
tantôt  dans  une  direction,  tantôt  dans  une  autre. 

On  peut  s'étonner  de  ce  que  le  corps  du  soleil,  vu  à  travers  les 
ouvertures  des  deux  couches  nuageuses,  paraît  entièrement  noir. 
D'abord,  il  n'est  nullement  impossible  que  le  corps  du  soleil  ne 
soit  pas  lumineux,  malgré  la  petite  distance  à  laquelle  il  se  trouve 
de  la  photosphère  ;  car  la  couche  nuageuse  inférieure  peut  être 
regardée  comme  un  écran  interposé  entre  lui  el  \&  \\MA.ro^Y&t^ 
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peu  ou  point  lumineux  par  eux-mêmes.  La  fig.  219  est  une  coupe 
idéale  d'une  portion  du  soleil,  sur  laquelle  on  voit  l'indication 
des  deux  couches  nuageuses  dont  nous  venons  de  parler. 

Supposons  que,  par  une  cause  quelconque,  il  vienne  à  se  pro- 
duire, dans  les  deux  couches  nuageuses,  deux  ouvertures  corres- 
pondantes aa'9  bb\  ouvertures  que  nous  pouvons  comparer  aux 
éclaircies  que  nous  voyons  souvent  se  former  dans  les  nuages  de 
notre  atmosphère  ;  supposons  de  plus  que,  comme  l'indique  la 
figure,  l'éclaircie  bb'  de  la  photosphère  soit  plus  grande  que  celle 
aat  de  Vautre  couche  nuageuse.  Un  observateur,  placé  dans  la 
direction  A,  verra  une  portion  du  corps  du  soleil  à  travers  l'ou- 
verture aa'  :  c'est  ce  qui  constitue  le  noyau  d'une  tache.  Il  verra 
en  outre  une  portion  de  iacouche  nuageuseinférieure,to>itautour 
de  ce  noyau,  en  raison  de  la  plus  grande  largeur  de  l'ouverture 
bb'  :  c'est  ce  qui  constitue  la  pénombre  de  la  tache.  11  est  aisé  de 
voir  maintenant  qu'à  l'aide  de  ces  idées,  la  circonstance  particu- 
lière que  nous  avons  signalée  dans  la  pénombre  d'une  tache  qui 
approche  du  bord  occidental  du  disque  de  l'astre,  s'explique  avec 
la  plus  grande  facilité.  En  effet,  dans  ce  cas,  l'observateur  voit  la 
tache  obliquement,  dans  la  direction  B,  par  exemple  ;  et,  tandis 
que  la  pénombre  se  voit  encore  à  l'occident  de  la  tache,  entre  les 
bords  a',  b'  des  deux  ouvertures,  on  cesse  de  l'apercevoir  du  côté 
delà  tache  qui  est  tournée  vers  le  centre  du  disque,  parce  que  le 
bord  b  de  l'ouverture  de  la  photosphère  paraît  dans  ia  direction 
même  du  bord  a  de  l'ouverture  de  la  couche  intérieure. 

Si  les  éclaircies  se  produisaient  indépendamment  les  unes  des 
autres,  dans  les  deux  couches  nuageuses  superposées,  ce  ne  serait 
que  par  l'effet  du  hasard  que  deux  éclaircies  se  correspondraient, 
comme  nous  venons  de  le  supposer  ;  il  en  résulterait  que  les  taches 
ne  se  composeraient  généralementque  d'une  pénombre,  etquece 
ne  serait  qu'accidentellement  qu'on  y  verrait  un  ou  plusieurs 
noyaux.  Pour  que  les  choses  se  passent  comme  l'observation  l'indi- 
que, il  faut  donc  qu'il  existe  une  cause  qui  détermine  la  produc- 
tion d'éclaircies  correspondantes  dans  les  deux  couches,  et  qu'en 
outre  cette  cause  donne  de  plus  grandes  dimensions  aux  éclaircies 
de  la  photosphère  qu'à  celles  de  la  couche  intérieure.  Or,  il  n'est 
pas  difficile  de  trouver  une  cause  qui  remplisse  ces  conditions.  Il 
suffit  d'admettre  qu'à  certains  moments  il  se  dégage  du  corps 
môme  du  soleil  des  masses  considérables  de  gaz,  de  môme  que  nous 
voyons  des  masses  de  vapeur  sortir  de  nos  volcans  ;  ces  masses  de 
gaz,  en  s'éievant  dans  l'atmosphère  solaire,  s'ouvrent  un  passageà 
ira  vers  les  n  uages  des  deux  cguc\m&,  fcxv  te&  voulant  sur  les  côtés  ; 
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et  ce  passage  a  d'ailleurs  une  étendue  transversale  d'autant  plus 
grande,  que  le  gaz  qui  le  produit  se  dilate  davantage,  en  raison  ' 
de  la  diminution  progressive  de  la  pression  qu'il  supporte  à  me- 
sure qu'il  s'élève.  Un  fait  digne  de  remarque,  c'est  que  les  taches 
solaires  ne  se  produisent  pas  sur  la  totalité  delà  surface  de  l'astre  ; 
on  n'en  voit  que  dans  une  zone,  qui,  comme  la  zone  torride  de  la 
terre,  s'étend  de  part  et  d'autre  de  l'équateur  du  soleil,  jusqu'à 
une  distance  d'environ  30  degrés  de  cet  équateur. 

Les  nuages  delà  photosphère,  refoulés  par  le  mouvement  ascen- 
dant du  gaz,  viennent  s'accumuler  tout  autour  de  l'ouverture  que 
ce  gaz  a  produite.  Cette  grande  accumulation  de  nuages  lumineux 
peut  expliquer  les  facules  qui  environnent  habituellement  les  ta- 
ches. Quant  aux  lucules,  ou  rides  lumineuses,  qui  existent  dans 
toute  l'étendue  de  la  partie  brillante  du  soleil,  on  peut  les  attri- 
buer aux  parties  saillantes  de  la  surface,  nécessairement  très-on- 
dulée, d'une  couche  nuageuse  telle  que  la  photosphère. 

On  comprend  que,  si  les  deux  couches  nuageuses  dont  on  adm  et 
l'existence  dans  l'atmosphère  du  soleil  sont  en  mouvement  dans 
cette  atmosphère,  de  même  que  nous  voyons  les  nuages  se  mou- 
voir dans  l'atmosphère  de  la  terre,  les  taches  ne  doivent  pas  nousa 
paraître  se  déplacer  exactement  de  la  même  manière  que  si  elles  ne 
participaient  qu'au  mouvement  de  rotation  du  soleilsur  lui-môme. 
C'est  ce  qui  arrive  en  effet  :  M.  Laugier  a  reconnu  que,  si  l'on 
regarde  le  mouvement  de  chaque  tache  en  particulier  comme  uni- 
quement dû  àla  rotation  du  soleil,  on  ne  trouve  pas  la  même  durée 
de  rotation,  ni  la  même  direction  pour  l'axe  de  rotation  de  l'astre, 
suivant  qu'on  se  sert  de  telle  ou  telle  tache  pour  les  (U' terminer  ; 
en  sorte  que  ce  n'est  qu'en  prenant  des  moyennes  entre  les  résul- 
tats fournis  par  l'observation  d'un  grand  nombre  de  taches,  qu'il  a 
pu  trouver  les  nombres  que  nous  avons  fait  connaître  précédem- 
ment (§  453).  Si  l'on  compare  ensuite  le  mouvement  de  chaque 
tache,  tel  que  l'observation  le  fait  connaître,  au  mouvement  qu'elle 
devrait  avoir,  si  elle  ne  participait  qu'à  la  rotation  du  soleil  ainsi 
déterminée,  on  reconnaît  l'existence  des  mouvements  atmosphé- 
riques dont  nous  venons  de  parler,  mouvements  qui  ont  lieu, 
tantôt  dans  une  direction,  tantôt  dans  une  autre. 

On  peut  s'étonner  de  ce  que  le  corps  du  soleil,  vu  à  travers  les 
ouvertures  des  deux  couches  nuageuses,  paraît  entièrement  noir. 
D'abord,  il  n'est  nullement  impossible  que  le  corps  du  soleil  ne 
soit  pas  lumineux,  malgré  la  petite  distance  à  laquelle  il  se  trouve 
de  la  photosphère;  car  la  couche  nuageuse  inférieure  peut  être 
regardée  comme  un  écran  interposé  entre  lui  eVA^  \ftv^ta%\ft&t^ 
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et  Ion  peut  admettre  que  cet  écran  empêché  la  photosphère 
d'avoir  une  grande  action  lumineuse  et  calorifique  sur  le  globe 
opaque  qu'il  enveloppe.  C'est  môme  sur  ces  considérations  que 
l'on  s'est  basé  pour  dire  qu'il  est  possible  que  le  soleil  soit  habité. 
Mais,  d'un  autre  côté,  le  corps  du  soleil  pourrait  être  très-lumi- 
neux par  lui-môme,  et  nous  paraître  complètement  noir  par  un 
effet  de  contraste.  Il  suffit  de  dire  qu'un  morceau  de  chaux  vive, 

.  rendu  incandescent  par  la  plus  forte  température  que  l'on  puisse 
produire,  et  porté  brusquement  dans  la  direction  même  du  soleil, 
paratt  entièrement  noir,  pour  qu'on  admette  cette  dernière  expli- 
cation sans  la  moindre  difficulté. 

M.  Ara  go  a  donné  encore  plus  de  consistance  aux  idées  que 
nous  venons  de  développer,  relativement  à  la  constitution  du  soleil, 
en  démontrant  par  des  expériences  de  polarisation,  que  la  lu- 
mière de  cet  astre  est  de  môme  nature  que  celle  d'une  flamme 
qui  contient  des  poussières  solides  en  ignition,  telle  qne  la  flamme 
d'une  bougie  ou  celle  du  gaz  d'éclairage  ;  tandis  qu'elle  se  dis- 
tingue essentiellement  de  la  lumière  émise  par  un  corps  solide 
ou  un  liquide  incandescent. 

•  §  i  56.  Lumière  zodiacale. — A  certaines  époques  de  l'année, 
si  l'on  regarde  le  ciel  à  l'occident,  le  soir,  lorsque  le  crépuscule 
a  cessé,  on  voit  une  lueur  de  forme  triangulaire,  qui  s'étend  de- 
puis l'horizon  jusqu'à  une  hauteur  plus  ou  moins  grande.  Cette 
lueur,  dont  la  largeur  à  la  base  va  jusqu'à  20  et  même  30  degrés, 
et  dont  la  hauteur  atteint  quelquefois  50  degrés,  est  connue  sous 
le  nom  de  lumière  zodiacale.  En  étudiant  avec  soin  la  direction 
de  la  ligne  qui  s'étendrait  dans  toute  sa  hauteur,  en  passant 
partout  au  milieu  de  sa  largeur,  on  reconnaît  que  cette  ligne  coïn- 
cide à  très-peu  près  avec  le  grand  cercle  de  l'écliptique  ;  en  sorte 
que,  si  on  la  prolongeait  au-dessous  de  l'horizon,  elle  irait  ren- 
contrer le  soleil.  La  lumière  zodiacale  participe,  d'ailleurs,  au 
mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste;  son  extrémité  supérieure 
s'abaisse,  en  conséquence,  de  plus  en  plus,  et,  au  bout  de  quel- 
que temps,  elle  disparaît  entièrement. 

On  se  fait  une  idée  nette  des  circonstances  que  présente  ce  phé- 
nomène, en  imaginant  que  le  soleil  soitenvironné  d'une  immense 
atmosphère  de  forme  lenticulaire,  dont  il  occuperait  le  centre, 
fig.  220,  et  dont  la  plus  grande  dimension  serait  dirigée  dans  le 
plan  de  l'écliptique.  Mais  il  ne  faut  pas  regarder  cette  manière 
simple  de  se  rendre  compte  de  la  lumière  zodiacale  comme 
cfant  7'expression  de  la  réalité.  Nous  verrons,  au  contraire,  plus 

tard,  que  I  atmosphère  du  so\e\\  xve  ^fc\A^%s>  ^Ww  assez  loin 
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de  l'astre,  pour  qu'il  suit  possible  delà  regarder  comme  donnait  I 
lien  au  phénomène  dont  nousnous  occu- 
pons. Ondottdoncl'utlribnerà  une  autre 
cause  :  nous  ferons  connaître  ultérieu- 
rement l'explication  qu'on  en  donne 
généralement.  Nousnous  contenterons 
de  faire  observer  que  la  matière,  quelle 
qn'elle  soit,  dont  la  présence  nous  est 
indiquée  par  la  lumière  zodiacale,  doit 
être  extrêmement  peu  condensée;  car 
celte  lueur  n'empêche  pas  devoir  les  pe-  ng.  îîo. 

tites  étoiles  qui  sont  dans  sa  direction. 

g  157.  four  que  la  lumière  zodiacale  puisse  être  aperçue,  il  faut 
que  le  ciel  soit  pur,  et  qu'au  moment  où  le  crépuscule  cesse,  son 
extrémité  supérieure  se  trouve  encore  à  une  hauteur  convenable, 
sans  quoi  elle  se  perdrait  dans  les  vapeurs  de  l'horizon.  Celle  der- 
nière condition  n'est  remplie,  à  Paris,  et  en  général  dans  les  zones 
tempérées,qu'àcerlaines  époques  de  l'année,  ainsi  que  nous  allons 
le     reconnaître    sans  a 

peine;  et  c'est  à  ces  épo- 
ques seulement  qu'on 
peut  observer  la  lu. 
mi  ère  zodiacale. 

Si  l'on  fait  tourner 
un  globe  céleste  au- 
tour de  son  axe,  après 
avoir  donné  à  cet  axe  " 
l'inclinaison  qui  con- 
vient au  lieu  où  l'on  se 
trouve,  on  voit  le  grand 
cercle  de  l'écliplique 
occuper  successive 
ment  différentes  posi- 
tions ,  par  rapport  à 
l'horizon  ;  l'angle  que 
ce  grand  cercle  fait 
arec  le  plan  horizontal 
varie  entre  des  limites 
assez  étendues.  Soient 
en  effet  1111  l'horizon 
dulieu,/îfl.22l,OZla 
verticale,  EE  l'équateur 


ilestc,  VU  Vase  du  monde,  MMM1  l'ft- 
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cliptique  dans  une  position  quelconque,  et  OK  Taxe  de  l'écliptique. 
Pendantque  le  globe  tourne  autour  de  PQ,  dans  le  sens  de  la  flèche, 
l'équaleur  EE  tourne  sur  lui-môme,  sans  changer  de  position  par 
rapport  à  l'horizon  ;  mais  il  n'en  est  pas  de  même  de  l'éclip- 
tique.  L'axe  OK  de  ce  grand  cercle  tourne  autour  de  OP,  en  dé- 
crivant une  surface  conique  dont  0  est  le  sommet  et  KK'K"  est 
la  base.  L'angle  que  cet  axe  OR  fait  avec  la  verticale  OZ  varie  en 
conséquence,  en  passant  par  toutes  les  valeurs  possibles,  depuis 
l'angle  ZOK"  jusqu'à  l'angle  ZOK'.  Or,  il  est  clair  qu'à  chaque  in- 
stant l'inclinaison  de  l'elliptique  sur  l'horizon  est  égale  à  l'angle 
ZOK  formé  par  les  perpendiculaires  OK,  OZ  à  ces  deux  plans;  elle 
varie  donc  également  entre  ces  deux  limites  ZOK',  ZOK".  A  Paris, 
par  exemple,  l'angle  que  la  verticale  OZ  fait  avec  l'axe  du  monde 
OP  est  égal  à  environ  4i°10';si  Ton  ajoute  à  cet  angle  l'obliquité 
POK  de  l'écliptique,  qui  est  de  23°  28',  on  trouve  64°  38'  ;  si  l'on 
en  retranche,  au  contraire,  cette  obliquité,  on  trouve  I7°42/: 
donc  l'inclinaison  de  l'écliptique  sur  l'horizon,  à  Paris,  varie 
entre  M0  42'  et  64°  38'. 

C'est  en  vertu  du  mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste  que  se 
produisent  les  variations  de  l'inclinaison  de  l'écliptique  sur  l'ho- 
rizon ;  en  sorte  que,  touslesjours,  cette  inclinaison  varie  entre  les 
limites  extrêmes  que  nous  venons  de  trouver.  A  une  certaine  heure 
de  la  journée,  l'angle  que  l'écliptique  fait  avec  l'horizon  atteint  sa 
valeur  maximum  égale  à  ZOK"  ;  cela  a  lieu  évidemment loi-sque la 
ligne  des  équinoxes  AOC  se  trouve  dans  l'horizon  môme,  l'équinoxe 
duprintempsAétantàrouest,enF,  et  l'équinoxe  d'automneCà 


Fig.  222. 


Fig.  223. 


l'est,  si  toutefois  on  est  placé  en  un  lieuà^Avteuautà  l'hémisphère 
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boréal  de  la  terre;  alors  l'écliptique  se  trouve  dans  la  position 
qu'indique  la  fig.  222.  A  une  autre  heure,  au  contraire,  éloignée 
de  la  première  de  la  moitié  d'un  jour  sidéral,  l'angle  de  l'éclipti- 
que avec  l'horizon  atteint  sa  valeur  minimum  égale  àZOK'  ;  alors 
la  ligne  des  équiiioxes  est  encore  dans  le  plan  de  l'horizon  :  mais 
l'équinoxe  de  printemps  A  est  à  l'est,  et  l'équinoxe  d'automne  à 
l'ouest  fig.  223. 

Pour  que  Ton  puisse  voir  la  lumière  zodiacale  à  l'heureque  nous 
avons  indiquée,  c'est-à-dire  le  soir,  lorsque  le  crépuscule  a  cessé, 
il  faut  qu'à  cette  heure  l'écliptique  fasse  un  grand  angle  avec  l'ho- 
rizon ;  sans  quoi,  ainsi  que  nous  l'avons  déjà  dit,  cette  lumière  se 
perdrait  dans  les  vapeurs  de  l'horizon.  Il  est  donc  nécessaire  qu'à 
ce  moment  l'écliptique  se  trouve  à  peu  près  placée  comme  le 
montre  la  fig.  222,  c'est-à-dire  que  l'équinoxe  du  printemps  A  soit 
alors  peu  éloigné  de  l'horizon,  du  côté  de  l'ouest.  Mais  le  soleil,  à 
ce  moment  môme,  est  aussi  à  une  faible  distance  de  l'horizon,  du 
côté  de  l'ouest  ;  et,  par  conséquent,  le  soleil  doit  être  en  un  point 
de  l'écliptique  voisin  de  l'équinoxe  du  printemps.  C'est  donc  vers 
le  21  mars  que  les  circonstances  sont  favorables  à  l'observation  de 
la  lumière  zodiacale.  C'est,  en  effet,  dans  les  mois  de  mars  et 
d'avril  que  ce  phénomène  s'observe  en  Europe. 

La  lumière  zodiacale  s'observe  également  le  matin,  à  l'orient,  et 
avant  l'aurore;  mais  c'est  à  une  autre  époque  de  l'année.  L'éclip- 
tique devant  encore,  à  ce  moment,  se  trouver  à  peu  près  dans 
la  position  qu'indique  la  fig.  222,  l'équinoxe  d'automne  C  doit  être 
voÎ3iu  de  l'horizon,  du  côté  de  l'orient;  mais  le  soleil  se  trouve 
alors  dans  la  môme  région  du  ciel  :  donc  il  doit  être  peu  éloigné  de 
l'équinoxe  d'automne.  Aussi  est-ce  vers  le  mois  de  septembre  que 
peut  se  faire  cette  observation  du  matin. 


MOUVEMENT   DE   LA   TERRE   AUTOUR   DU  SOLEIL 

§  158.  Le  mouvement  du  soleil  n'eut  qu'une  apparence 
due  à  ce  que  la  terre  se  meut  autour  de  cet  astre.  — Après 
avoir  étudié  le  mouvement  diurne  du  ciel,  et  avoir  reconnu  que 
ce  mouvement  n'est  autre  chose  qu'une  rotation  uniforme  de 
l'ensemble  des  étoiles  autour  de  l'axe  du  monde,  nous  nous  som- 
mes demandé  si  cette  rotation  était  bien  réelle  (§  75).  L'examen 
de  la  question  nous  a  fait  voir  que  le  mouvement  diurne  de  la 
sphère  céleste  n'est  qu'une  apparence  due  à  la  rotation  de  la  terre 
sur  elle-même.  Maintenant  que  nous  avons  fait  un  \p&  de  ^ta%. 
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que  nous  nous  sommes  rendu  compte  du  mouvement  du  soleil* 
tel  que  nous  le  voyons  de  la  terre,  nous  pouvons  nous  demander 
également  si  ce  mouvement  est  1  i»;n  réel  ;  ne  serait-il  pas  possi- 
ble qu'il  ne  fût  aussi  qu'une  pui3  apparence  due  à  un  autre 
mouvement,  dont  la  terre  serait  animée  en  même  temps  qu'elle 
tourne  autour  de  son  axe  ?  On  sait,  en  effet,  que,  quand  un  corpé 
se  meut  dans  l'espace,  son  mouvement  se  compose  de  deux  par- 
ties, dont  Tune  est  le  mouvement  de  son  centre  de  gravité,  et 
l'autre  est  une  rotation  autour  de  ce  point.  Une  pierre  lancée 
dans  une  direction  quelconque  fournit  un  exemple  sensible  dé 
l'existence  simultanée  de  ces  deux  mouvements  ;  si  on  la  suit  de 
l'œil  pendant  qu'elle  parcourt  sa  trajectoire  parabolique,  on  la 
voit  en  môme  temps  tourner  sur  elle-même,  plus  ou  moins  rapi- 
dement, suivant  qu'elle  a  été  lancée  de  telle  ou  telle  manière. 
La  terre  étant  un  corps  isolé  de  toutes  parts  (§  56),  et  pouvant, 
par  conséquent,  être  en  mouvement  d'une  manière  quelconque 
dans  l'espace,  on  conçoit  qu'outre  son  mouvement  de  rotation 
sur  elle-même,  elle  puisse  posséder  un  mouvement  de  transla- 
tion en  vertu  duquel  son  centre  occupe  successivement  diffé- 
rentes positions.  Voyons  donc  si  ce  second  mouvement  de  la 
terre  ne  serait  pas  l'unique  cause  du  déplacement  du  soleil  tel 
que  nous  l'observons  chaque  année. 

Pour  simplifier,  nous  continuerons  à  faire  abstraction  de  la  ro- 
tation de  la  terre  sur  elle-même,  de  manière  à  réduire  le  mouve- 
ment annuel  apparent  du  soleil  à  ce  qu'il  serait,  si  la  sphère 
céleste  n'était  pas  animée  de  son  mouvement  diurne.  Dans  ce  cas, 
les  étoiles  étant  immobiles,  nous  verrions  le  soleil  se  projeter 
successivement  au  milieu  de  diverses  constellations,  en  restant 
toujours  dans  le  plan  de  l'écliptique,  et  se  mouvant  dans  ce  plan, 
conformément  aux  lois  que  nous  avons  fait  connaître  précédem- 
ment (§  148).  Lorsque  nous  aurons  examiné  la  question  à  ce 
point  de  vue,  il  nous  sera  facile  de  voir  comment  le  résultat  au- 
quel nous  serons  parvenus  peut  se  combiner  avec  les  notions 
déjà  acquises  sur  la  rotation  de  la  terre. 

§  159.  Il  est  aisé  de  comprendre  que  le  mouvement  annuel  du 
soleil  autour  de  la  terre  peut  s'expliquer  très-facilement  en  re- 
gardant cet  astre  comme  immobile,  et  la  terre  comme  se  mou- 
vant autour  de  lui.  Pour  prendre  une  comparaison  dans  les  objets 
qui  nous  sont  familiers,  supposons  qu'un  arbre  soit  isolé  au  mi- 
lieu d'une  vaste  plaine,  et  que  cette  plaine  soit  bordée  par  une  • 
Forêt  dans  tout  son  contour.  Si  nous  sommes  placés  dans  la  plaine, 
à  peu  de  distance  de  l'arbre,  nous  te  verrons  dans  la  direction  de 
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certains  arbres  de  la  forêt  environnante;  en  changeant  de  posi- 
tion, de  manière  à  tourner  autour  de  l'arbre  central,  nous  le 
verrons  successivement  se  projeter  sur  les  divers  arbres  qui  gar- 
nissent le  contour  de  la  plaine.  Si  nous  ne  savions  pas  que  nous 
nous  déplaçons,  et  que  l'arbre  que  nous  observons  est  fixé  au  sol, 
lions  serions  naturellement  portés  à  croire  que  c'est  l'arbre  qui 
tourne  autour  de  nous;  puisqu'il  nous  paraît  successivement 
dans  la  direction  des  divers  points  du  contour  de  la  plaine.  Or,  la 
même  chose  peut  tout  aussi  bien  arriver  si  l'arbre  central  est 
remplacé  par  le  soleil,  et  les  arbres  de  la  forêt  environnante  par 
les  étoiles.  En  admettant  que  le  soleil  soit  immobile  dans  l'es- 
pace, et  que  la  terre  se  meuve  autour  de  lui,  nous,  qui  sommes 
placés  sur  la  terre,  nous  verrons  le  soleil  successivement  dans  la 
direction  de  diverses  constellations;  n'ayant  pas  conscience  de 
•  notre  propre  mouvement,  nous  croirons  que  le  soleil  se  meut 
autour  de  nous.  Ainsi,  il  est  tout  aussi  simple  de  regarder  le  mou- 
vement du  soleil  comme  n'étant  qu'une  apparence  duc  à  ce  que 
la  terre  se  meut  autour  de  lui,  que  de  regarder  ce  mouvement 
comme  existant  réellement. 

il  résulte  des  observations  que,  en  regardant  la  terre  comme 
immobile,  le  soleil  décrit  dans  le  plan  de  l'écliptique  une  ellipse 
dont  la  terre  occupe  un  des  foyers.  Pour  que  les  apparences 
soient  exactement  les  mômes,  dans  l'hypolhèse  du  mouve- 
ment de  la  terre  autour  du  soleil,  il  faut  qu'elle  décrive  égale- 
ment dans  ce  plan  une  ellipse  dont  le  soleil  occupe  un  des  foyers, 
etque  cette  ellipse  ait  précisément  les  mômes  dimensions  que  celle 
que  Ton  voit  décrire  au  soleil.  C'est  ce  qu'on  reconnaîtra  sans 


peine  à  l'aide  de  la  ftg.  224.  Soit  SS'S"b"'  l'ellipse  que  nous 
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voyons  décrire  au  soleil  autour  de  la  terre  T.  Si  nous  Taisons 
Taire  un  demi-tour  à  cette  ellipse,  dans  son  plan,  autour  du  point 
X  milieu  de  S T,  le  point  T  viendra  en  S,  le  point  S  en  T,  et  l'el- 
lipse SS'S"SW  prendra  la  position  TTTT7'.  Cette  seconde  ellipse 
TTTT"  est  précisément  la  ligne  courbe  que  la  terre  T  doit  dé- 
crire autour  du  soleil  S,  supposé  immobile,  pour  que  les  appa- 
rences soient  les  mêmes.  En  effet,  lorsque  nous  voyons  le  soleil 
aller  de  S  en  S',  la  direction  suivant  laquelle  nous  l'apercevons 
passe  de  TS  à  TS'  ;  or,  si  le  soleil  ne  se  déplace  pas,  et  que  la  terre, 
au  contraire,  marche  de  T  en  T,  en  décrivant  un  arc  TV  préci- 
sément égal  à  SS',  la  direction  suivant  laquelle  nous  verrons  le 
soleil  aura  changé  exactement  de  la  même  manière  :  car  la  ligne 
TS  est  évidemment  parallèle  à  TS7.  De  plus,  la  distance  du  soleil 
û  In  terre  devient  égale  à  TS7,  lorsque  le  soleil  va  de  S  en  S';  mais 
si  c'est  la  terre  qui  change  de  position  et  qui  va  de  T  en  T',  le 
s>leil  restant  en  S,  la  distance  entre  ces  deux  corps  devient  ÎS, 
qui  est  évidemment  égale  à  TS7.  Ainsi,  au  lieu  de  supposer  que 
le  soleil  parcourt  successivement  les  arcs  d'ellipse  SS7,  S$", 
S" S'",  et  que  la  terre  reste  immobile  en  T,  on  peut  admettre  que 
la  terre  décrit  dans  les  mêmes  temps  les  arcs  TT',  TT",  T^T", 
respectivement  égaux  aux  précédents,  et  que  le  soleil  ne  se  dé- 
place pas  :  la  direction  suivant  laquelle  on  verra  le  soleil,  et  la 
distance  de  cet  astre  à  la  terre,  changeront  exactement  de  la 
même  manière  dans  l'un  et  l'autre  cas. 

Le  mouvement  que  Ton  doit  attribuer  à  la  terre,  sur  1  ellipse 
ÏTT"T"\  étant  exactement  le  même  que  celui  du  soleil  sur  l'el- 
lipse SS'S"S'",  on  en  conclut  que,  s'il  est  vrai  que  ce  soit  la  terre 
qui  se  meuve  autour  du  soleil,  non-seulement  elle  décrit  auteur 
de  cet  astre  une  ellipse  dont  il  occupe  un  des  Toyers,  mais  encore 
elle  décrit  cette  ellipse  conTormément  à  la  loi  des  aires  (§  l-%8). 

£  100.  Le  mouvement  du  soleil,  tel  que  nous  l'observons,  pou- 
vant s'expliquer  avec  la  même  facilité,  soit  qu'on  regarde  la 
terre  comme  immobile  et  le  soleil  comme  se  mouvant  auteur 
d'elle,  soit  qu'au  contraire  on  regarde  la  terre  comme  se  mouvant 
autour  du  soleil,  voyons  quels  sont  les  mol  ifs  que  nous  pouvons 
avoir  de  nous  arrêter  à  l'une  ou  à  l'autre  de  ces  degx  idées. 

Nous  avons  vu  que  le  diamètre  du  soleil  est  1 12  Tois  plus  grand 
que  celui  de  la  terre  i£  1M).  Le  rapport  des  dimensions  des  deux 
corps  est  d'ailleurs  rendu  très-sensible  \  aria  figure  2utî  (page  2Stf. 
On  voit  tout  de  suite  par  là  que.  si  l'un  de  ces  deux  corps  se  meut 
autour  de  l'autre,  il  y  a  une  très-grande  probabilité  pour  que  ce 
>ott  la  ferre  plutùt  que  \e  soW\V.  VUv  aurait  peine  à  concevoir 
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qu'il  en  fûl  autrement.  La  grandeur  énorme  du  soleil,  relati- 
vement à  la  terre,  porte  naturellement  à  admettre  que  c'est 
la  terre  qui  se  meut  autour  du  soleil,  et  qui  donne  lieu  ainsi 
aux  apparences  dont  nous  nous  sommes  occupés  précédem- 
ment. 

Cette  considération  des  grandeurs  relatives  du  soleil  et  de  la 
terre  est  loin  d'être  la  seule  raison  que  l'on  puisse  faire  valoir  en 
faveur  du  mouvement  de  la  terre  ;  il  en  existe  plusieurs  autres 
qoe  nous  ne  sommes  pas  en  mesure  de  développer  en  ce  moment, 
et  sur  lesquelles  nous  reviendrons  ultérieurement,  chaque  fois 
que  l'occasion  s'en  présentera .  Nous  nous  contenterons  seulement 
d'en  faire  ici  une  énumération  succincte. 
fe       Lorsque  nous  aurons  étudié  les  apparences  que  présentent  les 
0    mouvements  des  planètes,  nous  verrons  que  ces  apparences  s'ex- 
pliquent beaucoup  plus  simplement  dans  l'hypothèse  du  mouve- 
«    ment  de  la  terre  autour  du  soleil,  que  dans  l'hypothèse  de  son 
c   immobilité. 

f  Quand  on  admet  que  la  terre  se  meut  autour  du  soleil,  elle  se 
a  r  trouve  ainsi  rangée  parmi  les  planètes  :  on  reconnaît  alors  que 
y  son  mouvement  satisfait  exactement  aux  lois  qui  régissent  les 
te  mouvements  des  diverses  planètes  autour  du  soleil.  On  trouve 
->  donc  là  une  preuve  frappante  de  l'exactitude  des  idées  qui  con- 
k    sistentà  regarder  la  terre  comme  une  planète  circulant  autour 

du.  soleil,  de  même  que  toutes  les  autres. 
m  L'observation  attentive  des  étoiles  a  fait  découvrir  un  phéno- 
r.  mène  connu  fous  le  nom  $  aberration,  qui  s'explique  tout  natu- 
r  tellement  dans  l'hypothèse  où  la  ferre  est  en  mouvement  autour 
i  iû  soleil;  tandis  qu'il  serait  tout  à  fait  inexplicable  si  la  terre 
?     était  immobile. 

Enfin  l'admirable  théorie  de  la  gravitation  universelle,  dont 
l'exactitude  a  été  vérifiée  dans  des  circonstances  si  nombreuses 
et  si  variées,  repose  essentiellement  sur  cette  idée,  que  le  soleil 
est  le  corps  principal  de  notre  système  planétaire,  et  que  les 
diverses  planètes,  y  compris  la  terre,  sont  en  mouvement  autour 
de  cet  astre  central. 

Ces  raisons  sont  plus  que  suffisantes  pour  nous  faire  admettre  le 
mouvement  de  la  terre  comme  une  vérité  incontestable.  Aussi 
c'est  ce  que  nous  ferons  désormais.  Il  nous  arrivera  bien  encore 
quelquefois  de  parler  du  mouvement  annuel  du  soleil,  de  même 
que,  après  avoir  reconnu  l'existence  de  la  rotation  de  la  terre  sur 
elle-même,  nous  parlons  encore  du  mouvement  diurne  de  la 
sphère  céleste  :  mais  on  devra  toujours  se  rappeler  qu'il  ne  s'agit 
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que  du  mouvement  apparent,  c'est-à-dire  du  mouvement  tel  que 
nous  le  voyons. 

La  terre,  en  décrivant  son  orbite  elliptique  autour  du  soleil 
(g  1 59),  s'éloigne  et  s'approche  alternativement  de  cet  astre.  En  T, 
fig.  224,  elle  en  est  plus  près  que  dans  toute  autre  position;  ce 
point  T,  qui  est  le  sommet  de  l'ellipse  le  plus  voisin  du  foyer  S, 
se  nomme  le  périhélie  de  la  terre.  Le  sommet  opposé  de  l'ellipse 
se  nomme  son  aphélie.  On  voit  que  ces  mots  ont  des  étymologies 
et  des  significations  entièrement  analogues  à  celles  des  mots  péri- 
gée et  apogée,  qui  se  rapportent  au  mouvement  d'un  astre  autour 
de  la  terre. 

§  \  6  i .  La  terre  se  mouvant  dans  l'espace,  en  môme  temps  qu'elle 
tourne  sur  elle-même,  Taxe  autour  duquel  s'effectue  son  mou- 
vement de  rotation  se  déplace  nécessairement.  Mais  comme  cet 
axe  et  le  plan  de  l'équateur  céleste,  qui  lui  est  perpendiculaire, 
conservent  constamment  la  même  position  par  rapport  aux  étoi- 
les, pendant  tout  le  cours  d'une  année,  on  doit  en  conclure  que 
leurs  directions  ne  changent  pas;  c'est-à-dire  que  l'axe  de  rotation 
de  la  terre  se  meut  parallèlement  à  lui-même,  pendant  que  son 
centre  décrit  son  orbite  elliptique  autour  du  soleil. 

Si  nous  nous  plaçons,  par  la  pensée,  au  centre  même  de  la 
terre,  ce  point  sera  en  même  temps  le  centre  de  la  sphère  céleste. 
De  ce  lieu  d'observation,  nous  verrons  le  soleil  décrire  exactement 
le  grand  cercle  de  l'écliptique,  sur  la  sphère  céleste  (§  150).  LJin- 
tersection  du  plan  de  ce  grand  cercle  avec  le  plan  de  l'équateur 
céleste,  est  ce  que  nous  nommons  la  ligne  des  équinoxes.  Le  pre- 
mier de  ces  deux  plans  n'est  autre  chose  que  le  plan  de  l'ellipse 
suivant  laquelle  le  centre  de  la  terre  se  meut  autour  du  soleil; 
quant  au  plan  de  l'équateur  céleste,  il  se  déplace  en  restant  paral- 
lèle à  lui-même  :  la  ligne  des  équinoxes  se  déplace  donc  égale- 
ment, mais  en  conservant  constamment  la  même  direction. 

11  est  aisé  de  se  rendre  compte  des  positions  que  la  terre  prend 
successivement  autour  du  soleil  dans  l'espace  d'une  année,  et  de 
comprendre  comment  se  produisent  les  différences  des  saisons. 
La  terre  étant  dans  une  position  quelconque  T,  fig.  225,  son  axe 
de  rotation  PQ  est  dirigé  de  manière  à  faire  un  angle  de  23°  28' 
avec  la  perpendiculaire  TK  au  plan  de  l'écliptique.  Le  plan  de  son 
équateur  KE  coupe  le  plan  de  l'écliptique  suivant  une  ligne  droite 
TA,  qui  est  la  ligne  des  équinoxes.  Pendant  que  le  centre  T  de  la 
terre  parcourt  la  courbe  TT'T'T"',  qui  est  ici  vue  obliquement, 
son  axe  PQ  prend  successivement  les  positions  P'Q',  P"QU,  P"'Q", 
en  restant  parallèle  à  lui-même;  et  la  ligne  des  équinoxes  TA  se 
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transporte  en  môme  temps  en  T'A',T"A",T"A"',  sans  changer 
de  direction.  A  un  ins- 
tant donné,  le  soleil 
éclaire  et  échauffe  la 
moitié  de  la  surface  de 
la  terre  qui  est  tournée 
de  son  côté  ;  et  le  mou- 
vement de  rotation  de 
la  terre  sur  elle-même 
amène  chaque  jour  la 
presque  totalité  delà  sur- 
face du  globe  à  participer 
a  cette  influencebienfai- 
sante.  Mais,  en  raison  de 
l'obliquité  de  Taxe  PQ, 
l'un  des  deux  pôles  est 
tourné  du  côté  du  soleil, 
tandis  que  l'autre  est 
tourné  du  côté  opposé  ;  il 
en  résulteque  les  régions 
.  qni  avoisinent  les  deux 
pôles,  restent  constam- 
ment Tune  dans  la  par- 
tie éclairée  par  le  soleil, 
l'autre  dans  la  partie 
non  éclairée.  Le  mou- 
vement de  translation 
de  la  terre  autour  du 
soleil  fait  que  ces  cir- 
constances ne  se  produi- 
sent pas  toujours  de  la 
même  manière;  les  deux 
pôles  se  trouvent  cha- 
cun à  son  tour,  dans  la 
positionconvenable  pour 
recevoir  les  rayons  du 
soleil.  Lorsque  la  li- 
gne des  équinoxes  TA 
prend  la  position  T'A', 
qni  passe  par  le  cen- 
tre du  soleil  S,  on  est 
à  Téquinoxe  du  printemps.  La  terre  avanl  â&^a&fe  wWa,  ^s£\- 
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tion  pour  aller  en  T",  le  pôle  boréal  P"  est  tourné  vers  le  soleil. 
Ce  pôle  reçoit  les  rayons  solaires,  jusqu'à  ce  que  la  terre  vienae 
en  Tw,  où  la  ligne  des  équinoxes  T"Xm  est  de  nouveau  dirigée 
vers  le  soleil  S  ;  dans  cette  nouvelle  position,  on  est  à  l'équinoxe 
d'automne.  La  terre  continuant  à  se  mouvoir,  le  pôle  boréal  cesse 
d'être  éclairé,  et  le  pôle  austral  l'est  à  son  tour,  jusqu'à  ce  que 
la  terre  revienne  en  T,  c'est-à-dire  jusqu'au  commencement  du 
printemps  suivant.  On  comprend  très-bien  par  là  comment  la  por- 
tion de  l'hémisphère  boréal  de  la  terre,  qui  reste  éclairée  pendant 
toute  la  durée  d'un  jour,  augmente  constamment  d'étendue  depuis 
l'équinoxe  du  printemps  jusqu'au  solstice  d'été,  et  diminue  en- 
suite progressivement  du  solstice  d'été  à  l'équinoxe  d'automne; 
et  de  môme  comment  des  circonstances  analogues  se  produisent 
depuis  l'équinoxe  d'automne  jusqu'à  l'équinoxe  du  printemps, 
dans  la  région  qui  avoisine  le  pôle  austral  de  la  terre. 

§162.  Précession  des  équinoxes.  — Nous  venonsde  dire  que, 
pendant  que  la  terre  se  meut  autour  du  soleil,  son  axe  de  rota- 
tion se  déplace  en  restant  toujours  parallèle  à  lui-même.  Il  n'en 
est  pas  rigoureusement  ainsi.  L'axe  de  rotation  de  la  terre  con- 
serve bien  très-sensiblement  la  môme  direction  dans  l'espace, 
pendant  tout  le  cours  d'une  môme  année;  mais,  si  l'on  compare 
les  positions  qu'il  a  occupées  à  deux  époques  éloignées  l'une  de 
l'autre  d'un  certain  nombre  d'années,  on  reconnaît  que  sa  direc- 
tion a  changé  d'une  manière  notable. 

On  se  fera  une  idée  tres-nette  de  ce  changement  progressif  dans 
la  direction  de  la  ligne  des  pôles  de  la  terre,  en  comparant  le 
mouvement  de  rotation  du  globe  au  mouvement  d'une  toupie, 

fiy.  226.  Souvent  on  voit  l'axe  de 

', ..--" "  - -..       figure  AB  de  la  toupie  prendre  une 

1  ^v...  *c  ^t  B  position   oblique  par  rapport  à  la 

\    "  /       verticale  qui  passe  par  son  point 

d'appui  A  sur  le  sol;  mais  alors, 
pendant  que  la  toupie  tourne  autour 
de  cet  axe,  il  se  meut  lui-môme  en 
tournant  autour  de  la  verticale, 
tout  en  conservant  la  même  obli- 
quité :  l'axe  de  la  toupie  décrit 
ainsi  un  cône  BAB',  dont  l'axe  est  la 
verticale  AC. 

La  rotation  de  la  terre  autour  de  son  centre  sleffectue  dans  des 

conditions  entièrement  analogues  :  pendant  qu'elle  tourne  autour 

de  sa  ligne  des  pôles,  cette  ligne,  *\uc\\vv^  te.  23°  28'  sur  la  per- 
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peodiculaire  au  plan  de  l'écliptique,  décrit  un  cône  autour  de 
cette  perpendiculaire,  et  prend  ainsi  successivement  des  direc- 
tions différentes  dans  l'espace.  Si  à  ce  mouvement  de  rotation, 
plus  complexe  que  nous  ne  l'avions  indiqué  tout  d'abord,  nous 
Joignons  le  mouvement  du  centre  de  la  terre  autour  du  soleil, 
nous  aurons  une  idée  complète  du  mouvement  de  la  terre  dans 
l'espace. 

\jà  mouvement  de  révolution  de  la  ligne  des  pôles  TP,  fig.  227, 
autour  de  la  perpendiculaire  TK  au  plan  de  l'écliptique,  est  ex- 


Fig.  227. 


liémement  lent;  en  sorte  qu'au  bout  d'une  année,  cette  ligne  TP 
occupe  une  position  Tp  très-voisine  de  celle  qu'elle  occupait  au 
commencement  de  cette  année.  C'est  ce  qui  fait  que,  pendant 
fout  le  cours  de  l'année,  on  peut  regarder  l'axe  de  rotation  de  la 
terre  comme  restant  parallèle  à  lui-môme.  Mais  le  changement 
de  direction  de  cet  axe,  bien  que  très-petit,  n'en  existe  pas  moins, 
et  se  produit  d'une  manière  continuelle.  Le  plan  de  l'équateur 
céleste,  mené  par  le  centre  de  la  terre,  perpendiculairement  a  la 
ligne  des  pôles  TP,  change  donc  aussi  peu  à  peu  de  direction  ;  et 
par  conséquent  la  ligne  deséquinoxes  TA,  intersection  de  ce  plan 
avec  le  plan  de  l'écliptique,  tourne  lentement  autour  du  centre  T 
de  la  terre,  en  restant  dans  ce  dernier  plan.  Dans  l'espace  d'une 
année,  la  ligne  des  pôles  passant  de  la  direction  TP  à  la  direction 
Tp,  la  ligne  des  équinoxes,  qui  était  d'abord  dirigée  suivant  TA, 
viendra  prendre  la  direction  Ta.  Au  bout  d'une  seconde  année, 
la  ligne  des  pôles  ayant  pris  la  position  Tp',  la  ligne  des  équi- 
noxes sera  dirigée  suivant  Ta',  et  ainsi  de  suite. 


3  08  MOUVEMENT   DE   LA  TERRE   AUTOUR  DU  SÛL&II/. 

Ce  changement  progressif  de  direction  de  la  ligne  des  équi- 
noxes a  une  influence  sur  les  époques  auxquelles  commencent 
les  diverses  saisons  de  chaque  année.  Le  printemps  commence 
lorsque  cette  ligne  est  dans  là  position  TA",  passant  par  le  soleil  S. 
Si  elle  restait  toujours  parallèle  à  elle-même,  le  printemps  de 
l'année  suivante  ne  commencerait  que  lorsque  la  terre,  ayant  fait 
tout  le  tour  de  l'écliptique,  viendrait  de  nouveau  se  placer  en  T. 
Mais  il  n'en  est  pas  ainsi.  D'après  le  sens  dans  lequel  la  ligne  des 
équinoxes  tourne  dans  le  plan  de  l'écliptique,  si  le  printemps  a 
commencé  à  une  certaine  époque,  lorsque  la  terre  était  en  T,  il 
commencera  Tannée  suivante  lorsqu'elle  sera  enT'j,  de  telle  ma- 
nière que  la  nouvelle  direction  T'jA'j  de  la  ligne  des  équinoxes 
passe  encore  par  le  soleil  S;  un  an  plus  tard,  le  printemps  com- 
mencera lorsque  la  terre  sera  en  T's,  et  ainsi  de  suite.  L'époque  à 
laquelle  arrive  l'équinoxe  du  printemps  précède  donc,  chaque 
année,  d'une  certaine  quantité,  celle  à  laquelle  il  serait  arrivé, 
si  l'axe  de  la  terre  n'éprouvait  pas  le  changement  continuel  de 
direction  dont  nous  nous  occupons;  c'est  pour  cela  que  le  mou- 
vement de  révolution  de  cet  axe,  autour  de  la  perpendiculaire 
au  plan  de  l'écliptique,  est  désigné  sous  le  nom  de  précession  des 
équinoxes. 

§  163.  Voyons  comment  ce  changement  progressif  de  direction 
de  la  ligne  des  pôles,  et  par  suite  de  la  ligne  des  équinoxes,  peut 
influer  sur  les  mouvements  apparents  que  nous  avons  étudiés; 
ei  comment,  par  conséquent,  le  phénomène  de  la  précession  des 
équinoxes  a  pu  être  découvert,  par  l'observation  de  ces  mouve- 
ments apparents. 

La  première  nolion  que  nous  avons  acquise  sur  les  mouve- 
ments des  astres,  est  celle  de  la  rotation  diurne  de  la  sphère  cé- 
leste autour  de  la  ligne  des  pôles.  C'est  sur  la  connaissance  de 
ce  mouvement  que  nous  nous  sommes  basés,  pour  faire  choix, 
dans  le  ciel,  de  certaines  lignes  auxquelles  nous  avons  ensuite 
rapporté  les  positions  des  divers  astres.  Parmi  ces  lignes,  l'équa- 
teur  céleste  est  celle  qui  joue  le  principal  rôle.  Mais  aussitôt  que 
nous  avons  reconnu  que  le  mouvement  diurne  des  astres  était 
une  pure  apparence,  due  à  ce  que  la  terre  tourne  autour  d'un 
axe  mené  par  son  centre,  nous  avons  été  en  mesure  de  voir  que 
cet  équateur  céleste  n'avait  pas  d'existence  réelle  dans  le  ciel,  en 
dehors  de  la  terre.  Si  la  terre  venait  à  être  anéantie,  ou  bien  si 
elle  cessait  de  tourner  sur  elle-même,  il  ne  resterait  plus  aucune 
trace  de  cet  équateur,  que  nous  avions  cependant  regardé  tout 
d'abord  comme  une  ligne  imauvabie,  capable  par  sa  fixité  de 
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nous  faire  reconnaître  si  un  astre  était  en  repos  ou  en  mouve- 
ment. 

Ces  considérations  nous  amènent  tout  naturellement  à  ne  plus 
attribuer  à  l'équateur  célesie  ce  caractère  de  fixité  que  nous  lui 
avions  supposé  d'abord.  La  position  de  ce  grand  cercle  de  la  sphère 
céleste  étant  déterminée  par  la  direction  de  l'axe  de  rotation  de 
la  terre,  un  changement  dans  la  direction  de  cet  axe  doit  en  ame- 
ner un  correspondant  pour  l'équateur.  En  sorte  que,  l'universa- 
lité des  étoiles  étant  regardée' comme  constituant  à  proprement 
parler  la  partie  fixe  de  la  sphère  céleste,  le  grand  cercle  de  l'é- 
quateur doit  se  déplacer  progressivement  sur  cette  sphère.  En 
vertu  de  ce  déplacement,  l'équateur  doit  couper  l'écliptique  suc- 
cessivement en  différents  points,  c'est-à-dire  que  les  équinoxes 
doivent  se  mouvoir  le  long  de  l'écliptique.  Ainsi  EE,  fig.  228,  étant 
la  position  de  l'équateur  sur  la 
sphère  céleste  à  une  certaine  épo- 
que, et  A  BCD  celle  de  l'écliptique, 
que  le  centre  du  soleil  semble  par- 
courir dans  le  sens  de  la  flèche, 
l'équateur  doit  venir  successive- 
ment se  placer  en  E'E',  E';E';...; 
de  telle  manière  que  l'équinoxe 
du  printemps,  en  allant  de  A  en 
À',  puis  de  A'  en  A",  et  ainsi  de 
suite,  marche  en  sens  contraire 
du  sens  dans  lequel  le  soleil  par- 
court l'écliptique.  On  voit,  en  ef- 
fet, qu'avec  un  pareil  déplacement 
de  l'équateur,  et  par  suite  des  équinoxes,  le  soleil,  partant  de  l'é- 
quinoxe du  printemps  A,  y  reviendra  un  peu  avant  d'avoir  fait 
tout  le  tour  de  l'écliptique,  ainsi  que  nous  l'avons  annoncé  (§  1  «2). 

En  vertu  de  ce  mouvement  de  l'équateur  sur  la  sphère  céleste, 
les  étoiles,  tout  en  restant  immobiles,  changent  de  position  par 
rapport  à  lui;  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  de  chacune 
d'elles  doivent  donc  varier  constamment;  et  ces  variations,  que 
Ton  peut  constater  en  comparant  les  ascensions  droites  et  les  dé- 
clinaisons observées  à  des  époques  éloignées  les  unes  des  autres, 
peuvent  servir  à  la  détermination  du  mouvement  de  l'équateur. 

Mais  les  choses  se  simplifient,  lorsque,  au  lieu  de  comparer  les 
diverses  valeurs  que  prennent  à  différentes  époques  l'ascension 
droite  et  la  déclinaison  d'une  même  étoile,  on  compare  les  va- 
leurs correspondantes  de  sa  longitude  et  de  sa  latitude  (§  142).  Le 
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déplacement  de  l'équateur  sur  la  sphère  céleste  ne  change  patfla 
position  de  l'étoile  e,  fig.  228,  par  rapport  à  l'écliptique;  la  lati- 
tude eb  de  l'étoile  doit  donc  rester  constamment  la  môme  ;  et  la 
longitude  A6  ne  doit  varier  qu'en  raison  du  mouvement  de  l'équi- 
noxe  A,  que  l'équateur  entraîne  avec  'lui  en  sens  contraire  do 
mouvement  apparent  du  soleil  sur  l'ëcliptique.  Ainsi  le  mouve- 
ment de  l'équateur  sur  la  sphère  doit  être  rendu  manifeste  par 
l'accroissement  continuel  qu'éprouvent  les  longitudes  des  diffé- 
rentes étoiles,  accroissement  qui  doit  être  le  même  pour  toutes. 

C'est  en  constatant  cette  augmentation  progressive  des  longi- 
tudes des  étoiles,  qu'Hipparque  découvrit  la  procession  des  équi- 
noxes.  Le  long  espace  de  temps  qui  s'est  écoulé  depuis  l'époque 
des  observations  faites  par  ce  grand  astronome  nous  permet  de 
mettre  le  phénomène  encore  plus  en  évidence  qu'il  n'avait  pu  le 
faire.  Ainsi  il  avait  trouvé,  en  l'an  428  avant  J.  C,  que  la  longi- 
tude de  l'épi  de  la  Vierge  était  de  174°;  d'un  autre  côté,  d'après 
des  observations  faites  par  Maskelyne,  la  longitude  de  cette  étoile, 
en  1802,  était  de  201°  4'  41 ,;  :  l'excès  du  dernier  nombre  sur  le 
premier,  excès  qui  surpasse  27°,  est  entièrement  dû  au  déplace- 
ment de  l'équinoxe  du  printemps  sur  l'écliptique,  pendant  le 
long  espace  de  temps,  de  \  930  années,  qui  sépare  les  observations 
d'Hipparque  et  de  Maskelyne. 

L'exemple  qui  vient  d'être  citépeut  servir  à  déterminer  la  quan- 
tité dont  l'équinoxe  du  printemps  s'est  déplacé  en  moyenne,  cha- 
que année,  pendant  le  temps  auquel  il  se  rapporte.  Mais  on  peut 
aussi  trouver  lagrandeur  de  ce  déplacement  annuelMe  l'équinoxe, 
en  comparant  les  résultats  d'observations  faites,  à  quelques  an- 
nées de  distance,  avec  les  moyens  précis  que  l'on  possède  actuel- 
lement :  on  trouve  ainsi  que  l'équinoxe  parcourt  chaque  année 
surl'écliptique  un  arc  de50",2.  Il  faudrait,  d'après  cela,  qu'il  s'é- 
coulât environ  26  000  ans,  pour  que  l'équinoxe  fît  le  tour  entier 
de  l'écliptique,  s'il  conservait  toujours  la  vitesse  avec  laquelle  il 
se  meut  maintenant. 

Comme  on  a  souvent,  en  astronomie,  à  considérer  des  mouve- 
ments qui  se  font  sur  la  sphère  céleste,  soit  suivant  l'écliptique, 
soit  suivant  des  lignes  qui  ne  s'en  écartent  pas  beaucoup,  on  a 
adopté  des  expressions  spéciales  pour  désigner  le  sens  de  ces  mou- 
vements. Tout  mouvement  qui  s'effectue  dans  le  sens  dans  lequel 
le  soleil  parcourt  l'écliptique  prend  le  nom  de  mouvement  direct; 
tout  mouvement  qui  a  lieu  dans  le  sens  contraire  est  un  mouve- 
ment rétrograde,  11  est  aisé  de  voir,  d'après  ce  qui  précède,  que 
le  mouvement  de  l'équinoxe  du  printemps  est  rétrograde;  on 
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tonne  quelquefois  à  ce  mouvement  le  nom  de  rétrogradation  des 
tqainojce*. 

§  104.  S'il  est  vrai  que  la  ligne  des  pôles  de  la  terre  décrive  un 
*6ne  de  révolution  autour  de  la  perpendiculaire  au  plan  de  l'é- 
:liptique  comme  axe  (§  462),  l'angle  compris  entre  le  plan  de 
fécliptique  et  le  plan  de  l'Equateur,  c'est-à-dire  l'angle  que  Ton 
lésigne  habituellement  sous  le  nom  d'obliquité  de  l'écliptique, 
doit  conserver  constamment  la  môme  valeur  de  23°  28'.  C'est  ce 
qui  arrive  en  effet  à  pou  près,  el  nous  ne  ferons  pas  attention 
tout  d'abord  aux  variations  qu'éprouve  cet  angle,  variations  sur 
lesquelles  nous  reviendrons  dans  un  instant. 

Le  mouvement  conique  de  Taxe  de  la  terre  autour  de  la  per- 
pendiculaire au  plan  de  l'écliptique  étant  supposé  se  continuer 
indéfiniment,  avec  les  caractères  qu'il  présente  à  l'époque  ac- 
tuelle, il  devra  en  résulter  des  modifications  considérables  dans 
les  positions  des  étoiles  relativement  à  l'équateur  et  aux  pôles 
delà  sphère  céleste.  Le  pôle  P  se  déplace  suivant  le  petit  cercle 
PPT",  dont  tous  les  points  sont  éloignés  de  23°  28'  du  pôle  K  de 
Fécliptique;  il  va  donc  successivement  prendre  différentes  po- 
sitions dans  les  constellations  que  ce  petit  cercle  traverse. 

L'étoile  polaire,  qui  tire  son  nom  de  la  position  qu'elle  occupe 
tout  près  du  pôle  boréal,  n'a  pas  toujours  été  dans  ces  conditions. 
Le  pôle  boréal  s'en  rapproche  constamment  depuis  un  temps 
très-long.  Il  en  est  maintenant  à  une  distance  d'environ  un  de- 
gré et  demi,  et  cette  distance  diminuera  encore  jusque  vers  l'an- 
née 2120,  où  elle  ne  sera  plus  que  d'environ  un  demi-degré.  A 
partir  de  là,  le  pôle  boréal  s'éloignera  de  cette  étoile  ;  el  dans 
UOOO  ans,  il  en  sera  à  une  distance  d'environ  47  degrés.  Bien 
longtemps  avant  cette  époque,  l'étoile  cessera  d'être  dans  les 
conditions  qui  lui  ont  fait  donner  le  nom  d'étoile  polaire. 

En  vertu  du  mouvement  de  précession,  le  pôle  boréal  se  rap- 
proche constamment  de  l'étoile  Wéga,  dont  il  est  éloigné  actuel- 
lement de  plus  de  51  degrés.  Dans  12  000  ans,  il  n'en  sera  plus 
qu'à  une  distance  d'environ  5  degrés  ;  et  cette  étoile,  par  son 
vif  éclat,  remplacera  avec  avantage  l'étoile  polaire  actuelle. 

On  trouve  un  effet  remarquable  delà  précession  des  équinoxes, 
dans  les  positions  qu'occupent  les  signes  de  l'écliptique  (§  130) 
par  rapport  aux  constellations  d'où  ils  tirent  leurs  nom.  A  l'épo- 
que d'Hipparque,  les  signes  de  l'écliptique  étaient  désignés  par 
les  noms  des  constellations  au  milieu  desquelles  ils  se  trouvaient 
placés.  La  rétrogradation  des  équinoxes  a  depuis  constamment  dé- 
placé les  signes  parmi  ces  constellations  ;  car,  l'écliptique  étant 
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toujours  divisée  en  4  2  parties  égales,  le  mouvement  rétrograde  de 
réquiuoxedu  printemps,  qui  est  un  des  points  de  division,  déter- 
mine nécessairement  un  mouvement  analogue  pour  les  antres 
points.  Il  en  est  résulté  que  les  signes  de  l'écliptique,  tout  en  con- 
servant les  mômes  noms,  sont  sortis  peu  à  peu  des  constellation! 
au  milieu  desquelles  ils  se  trouvaient  d'abord,  pour  venir  se  pli-, 
cer  dans  les  constellations  voisines,  flous  avons  vu  (§  163)  que 
depuis  Hipparque  jusqu'à  l'époque  actuelle,  l'équinoxe  du  pria- 
temps  a  rétrogradé  de  plus  de. 27°,  c'est-à-dire  d'une  quantité  qri 
ne  diffère  pas  beaucoup  de  la  grandeur  de  chacun  des  signes  ;d, 
par  conséquent,  chaque  signe  occupe  maintenant  sur  l'écliptifB 
à  peu  près  la  place  qu'occupait  le  signe  précédent  du  tempi 
d'Hipparque.  On  s'en  aperçoit  facilement  en  jetant  les  yeux  surit 
planche  II  (page  479).  Si  Ton  suit  de  droite  à  gauche,  la  ligne  s- 
nueuse  qui  représente  le  développement  de  l'écliptique,  en  par- 
tant du  point  où  cette  ligne  coupe  l'équateur,  vers  la  droite  de  h 
carte,  on  rencontre  successivement  les  constellations  des  Poi- 
sons, du  Bélier,  du  Taureau,  des  Gémeaux,  etc.  ;  c'est-à-dire  que 
le  signe  du  Bélier  est  dans  la  constellation  des  Poissons,  celai 
du  Taureau  dans  la  constellation  du  Bélier,  et  ainsi  de  suite. 

§165.  Diminution  séculaire  de  l'obli«utté  fie  l'éclipti- 
que. —  Dans  ce  qui  précède,  nous  avons  regardé  l'obi iquilé  de 
l'écliptique  comme  restant  toujours  la  môme,. puisque  nous 
avons  dit  que  l'axe  de  lu  terre  décrit  un  cône  de  révolution  an- 
tour  de  la  perpendiculaire  au  plan  de  l'écliptique  ;  ce  qui  revient 
à  dire  que  la  première  ligne  se  déplace  en  faisant  toujours  le 
même  angle  avec  la  seconde.  Il  n'en  est  cependant  pas  rigou- 
reusement ainsi,  comme  on  le  reconnaît  en  comparant  entre 
elles  les  valeurs  de  l'obliquité  de  l'écliptique  trouvées  à  diverse! 
époques  éloignées  les  unes  des  autres.  C'est  ce  que  le  tableau 
suivant  mettra  complètement  en  évidence. 
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On  voit  que  l'obliquité  a  constamment  diminué,  depuis  l'épo- 
que des  plus  anciennes  observations  que  l'on  connaisse.  Mais 
celte  diminution  est  excessivement  faible,  relativement  au  mou- 
vement de  précession  que  nous  avons  étudié  dans  les  paragra- 
phes qui  précèdent:  en  sorte  que,  pendant  un  temps  assez  long, 
on  peut  en  faire  abstraction,  et  regarder  par  conséquent  le  dé- 
placement de  l'axe  de  la  lerre  comme  s'effeetuanl  sur  la  surface 
d'un  cône  de  révolution  autour  de  la  perpendiculaire  au  plan 
de  l'écliptique. 

On  se  demande  naturellement  à  quoi  tient  celte  diminution 
lente  de  l'obliquité  de  l'écliptique.  Doit-on  l'attribuer  à  ce  que 
l'axe  de  la  terre,  tout  en  tournant  autour  de  l'axe  de  l'éclipti- 
que, se  rapproche  peu  à  peu  de  ce  dernier  axe  ?  Ou  bien  doit-.on 
la  regarder  comme  provenant  de  ce  que  l'axe  de  l'écliptique  se 
déplace  lui-môme  d'une  petite  quantité,  pendant  que  l'axe  de 
la  terre  tourne  autour  de  lui  ?  Le  plan  de  l'écliptique  peut  tout 
aussi  bien  changer  de  direction  dans  l'espace  que  le  plan  de  l'é- 
quateur  ;  en  effet  on  comprend  qu'il  peut  très-bien  arriver  que 
le  centre  de  la  terre,  en  se  mouvant  autour  du  soleil,  ne  reste 
pas  toujours  exactement  dans  un  même  plan.  L'observation 
seule  doit  décider  la  question. 

L'écliptique  a  été  supposée  invariable  dans  le  ciel  jusqu'à  Ty- 
cho-Brahé.  Mais  cet  astronome,  ayant  remarqué  que  les  latitudes 
des  éloiles  situées  vers  les  solstices  avaient  varié  d'au  moins  un 
tiers  de  degré,  depuis  les  premières  observations  de  l'école 
d'Alexandrie,  en  a  conclu  que  l'écliptique  se  déplaçait  lente- 
ment dans  l'espace.  L'examen  attentif  des  variations  éprouvées 
par  les  latitudes  des  diverses  étoiles  a  fait  voir  que  le  mouvement 
de  l'écliptique  ne  diffère  pas  beaucoup  de  celui  que  ce  grand 
cercle  prendrait,  s'il  tournait  autour  de  la  ligne  des  équinoxes, 
comme  autour  d'une  charnière,  pour  se  rabattre  sur  le  plan  de 
l'équateur. 

Ainsi  l'angle  que  l'équateur  fait  avec  l'écliptique  ne  varierait 
pas,  si  l'écliptique  conservait  une  position  fixe  dans  l'espace  ; 
l'équateur  ne  ferait  que  tourner  autour  de  l'axe  de  l'écliptique, 
de  manière  que  la  ligne  des  pôles  décrive  un  cône  de  révolution 
autour  de  cet  axe.  Mais  l'écliptique  changeant  insensiblement  de 
direction  dans  l'espace,  il  en  résulte  que  le  mouvement  rétro- 
grade des  équinoxes  est  accompagné  d'une  diminution  lente  de 
l'obliquité  de  l'écliptique. 

D'après  les  observations  modernes,  cette  diminution  de  l'obli- 
quité est  actuellement  de  48"  par  siècle,  ou  de  0",48  par  année. 
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Suivant  Delambre,  la  valeur  de  l'obliquité  en  1800  était  de 
23°  27'  57 "  ;  on  en  conclura  sans  peine  la  valeur  de  cet  angle 
pour  une  autre  époque.  Ainsi  en  1850  elle  était  de  23°  27  33"  ;  en 
1900  elle  se  réduira  à  23°  27'  9\ 

C'est  l'obliquité  de  l'écliptique  qui  a  servi  de  base  à  la  division 
de  la  surface  de  la  terre  en  cinq  zones  (§  135).  Le  changement 
continuel  delà  valeur  de  cette  obliquité  entraine  un  déplacement 
correspondant  des  tropiques  et  des  cercles  polaires,  dont  les  pre- 
miers se  rapprochent  constamment  de  l'équateur,  tandis  que  les 
derniers  se  rétrécissent  en  se  rapprochant  des  pôles.  Mais  le  chan- 
gement d'étendue  qui  en  résulte,  pour  la  zone  torride  et  pour 
les  zones  glaciales,  est  tellement  faible,  qu'on  peut  regarder  ces 
zones  comme  restant  les  mômes  pendant  un  temps  très-long. 

§  166.  Déplacement  lent  du  périhélie  de  la  terre.  —  En 
même  temps  que  le  plan  de  l'orbite  décrite  par  la  terre  autour  du 
soleil  change  peu  à  peu  de  direction  dans  l'espace,  l'ellipse  qu'elle 
parcourt  tou  rne  lentement  dans  ce  plan,  de  manière  que  son  grand 
axe  prend  successivement  différentes  directions.  Il  est  aisé  de  voir 
comment  ce  mouvement  a  pu  être  constaté  par  les  observations. 

Le  mouvement  de  la  terre  autour  du  soleil  occasionne,  comme 
nous  l'avons  vu,  le  mouvement  apparent  du  soleil  autour  de  la 
terre.  Dans  ce  mouvement  apparent,  le  soleil  semble  décrire 
une  ellipse  précisément  égale  à  celle  que  la  terre  décrit  autour 
de  lui  ;  et  les  directions  des  grands  axes  de  ces  deux  ellipses  sont 
exactement  les  mêmes  (§  159).  Il  en  résulte  nécessairement  que, 
si  le  grand  axe  de  l'orbite  elliptique  de  la  terre  change  de  di- 
reclion  dans  son  plan,  il  doit  en  être  de  même  du  grand  axe  de 
l'ellipse  que  le  soleil  semble  décrire  autour  de  la  terre.  Or  la 
position  du  grand  axe  de  cette  dernière  ellipse  est  indiquée  par 
la  valeur  de  la  longitude  du  périgée  solaire.  11  suffit  donc  de 
comparer  les  valeurs  de  cette  longitude,  obtenues  à  deux  époques 
éloignées  l'une  de  l'autre,  pour  reconnaître  si,  dans  l'intervalle, 
le  périgée  est  resté  immobile,  ou  a  changé  de  position. 

Flamsteedatrouvé,en  1690,  que  la  longitude  du  périgée  solaire 
était  de  277°  35'  3 1  "  ;  en  1775,  cette  longitude  était  de  279°  3'  17", 
d'après  Delambre.  Elle  a  donc  varié,  dans  l'intervalle,  de  1°27'4G", 
ou  5266"  :  ce  qui  fait61",9  par  année.  Si  cet  accroissement  annuel 
de  la  longitude  du  périgée  solaire  était  seulement  égal  à  50w,2, 
quantité  dont  rétrograde  l'équinoxe  du  printemps  chaque  année, 
on  en  conclurait  que  le  périgée  aconservé  la  même  place  parmi  les 
étoiles  ;  l'accroissement  de  sa  longitude  devrait  être  attribué  uni- 
quement  nu  mouvement  de  l'équinoxe,  de  même  que  l'accroisse- 
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ment  qu'éprouvent  continuellement  les  longitudes  des  étoiles 
(§  163).  Mais  la  longitude  du  périgée  augmente  chaque  année  de 
i\" ,1  de  plus  que  les  longitudes  des  étoiles  :  cela  ne  peut  tenir 
qu'à  ce  que  le  périgée  se  déplace  sur  l'écliptique,  de  1 1  ",7  par  an, 
et  d'un  mouvement  direct.  Pendant  que  la  ligne  des  équinoxes 
TA,  fig.  229,  rétrograde  pour  prendre  la  position  TA',  le  grand 


Fig.  229. 

aie  TM  tourne  de  manière  à  venir  se  diriger  suivant  TM/  ;  en  sorte 
que  la  longitude  du  périgée  M,  comptée  à  partir  de  la  ligne  des 
équinoxes,  et  dans  le  sens  de  la  flèche,  s'accroît  de  la  somme  des 
angles  ATA',  MTM'. 

C'est  la  position  du  grand  axe  de  l'ellipse  solaire,  par  rapport 
aux  lignes  des  équinoxes  et  des  solstices,  qui  détermine  les  diffé- 
rences de  durée  des  saisons  (§  148).  Le  mouvement  de  ce  grand 
axe  par  rapport  aux  équinoxes  et  aux  solstices,  mouvement  qui 
résulte  de  la  combinaison  du  déplacement  propre  du  grand  axe 
avec  la  rétrogradation  des  équinoxes,  doit  donc  amener  des 
changements  dans  les  durées  relatives  des  saisons.  En  remontant 
dans  la  suite  des  siècles,  on  trouve  des  époques  auxquelles  les 
durées  des  saisons  présentaient  des  circonstances  très-différentes 
de  celles  qu'elles  présentent  à  l'époque  actuelle.  Ainsi,  en  Tan 
1250  de  l'ère  chrétienne,  le  grand  axe  TM  coïncidait  avec  la  ligne 
des  solstices  TD,  et  le  périgée  avait  la  même  longitude  que  le 
solstice  d'hiver  ;  à  cette  époque  la  durée  du  yriatemçe.  était  &%&\& 
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à  celle  de  Tété,  et  la  durée  de  l'automne  égale  à  celle  de  l'hiver. 
En  remontant  plus  loin  et  attribuant  toujours  la  même  vitesse 
au  mouvement  du  périgée  solaire  par  rapport  à  l'équinoxe  du 
printemps,  on  arrive  à  ce  résultat  remarquable,  que  le  périgée 
coïncidait  avec  l'équinoxe  d'automne  C,  vers  l'an  4000  av.  J.-C, 
époque  à  laquelle  la  plupart  des  chronologistes  fixent  la  création 
du  monde  :  alors  les  durées  réunies  du  printemps  et  de  Tété 
formaient  une  somme  égale  à  celle  des  durées  de  l'automne  et 
de  l'hiver. 

§  167.  Aberration.  —  La  terre  ne  peut  pas  se  mouvoir  autour 
du  soleil,  en  décrivant  l'orbite  elliptique  dont  nous  avons  parlé, 
sans  qu'il  en  résulte  pour  nous  un  déplacement  apparent  des 
étoiles  les  unes  par  rapport  aux  autres.  Si  l'on  considère,  par 
exemple,  deux  étoiles  situées  dans  une  région  du  ciel  dont  la  terre 
s'éloigne  à  une  certaine  époque  de  l'année,  il  est  clair  que  la  dis- 
tance angulaire  de  ces  deux  étoiles  doit  aller  en  diminuant;  lors- 
que ensuite  la  terre  se  rapproche  de  cette  région  du  ciel,  la 
distance  des  deux  étoiles  doit  augmenter.  Mais  cet  effet  est  néces- 
sairement d'autant  moins  sensible,  que  la  distance  qui  sépare  la 
terre  des  étoiles  est  plus  grande,  par  rapport  aux  dimensions  de 
l'orbite  terrestre.  En  sorte  que,  s'il  arrivait  que  la  distance  à  la- 
quelle nous  nous  trouvons  des  étoiles  fût  comme  infiniment 
grande,  relativement  à  la  distance  du  soleil  à  la  terre,  le  mouve- 
ment apparent  des  étoiles  dont  nous  parlons  deviendrait  tout 
à  fait  insensible  ;  les  dimensions  de  l'orbite  de  la  terre,  malgré 
la  grandeur  que  nous  leur  connaissons,  seraient  comme  nulles 
à  côté  de  l'énorme  distance  des  étoiles,  et  les  choses  se  passe- 
raient de  la  môme  manière  que  si  la  terre  était  immobile. 

Depuis  que  les  astronomes,  adoptant  les  idées  soutenues  par 
Copernic,  regardaient  le  mouvement  de  la  terre  autour  du  soleil 
comme  une  vérité  incontestable,  rien  dans  les  observations  n'avait 
encoreindiqué  l'existence  du  mouvement  apparent  des  étoiles,qui 
en  est  la  conséquence  nécessaire,  lorsque  Bradley  (1)  entreprit 
une  série  de  recherches  dans  le  but  de  combler  cette  lacune  de 
la  science.  Les  observations  qu'il  fît,  avec  un  degré  de  précision 
qu'on  n'avait  pas  encore  atteint  jusque-là,  n'eurent  pas,  sous  ce 
rapport,  le  succès  qu'il  en  attendait  :  il  ne  parvint  pas  plus  que  ses 
devanciers  à  mettre  en  évidence  cet  effet  du  mouvementdelaterre, 
dont  la  découverte  aurait  eu  le  double  avantage,  de  fournir  une 

(I)  Célèbre  astronome  anglais,  né  en  1692,  mort  en  1762.  Il  fut  nommé,  en  1731, 
directeur  de  /'ofcserratoire  de  Gre«irwich. 
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preuve  de  plus  de  la  réalité  de  ce  mouvement,  et  de  faire  con- 
naître la  distance  qui  nous  sépare  de  certaines  étoiles.  Mais  il  en 
fut  amplement  dédommagé  par  la  découverte  de  deux  phénomè- 
nes d'une  grande  importance,  savoir  :  l'aberration,  et  la  nutation 
de  l'axe  de  la  terre.  Avant  de  faire  connaître  en  quoi  consistent 
ces  deux  phénomènes,  entrons  dans  quelques  détails  relativement 
au  mouvement  que  Bradley  cherchait  et  qu'il  n'a  pas  trouvé. 

§  i68.  Si  un  observateur  était  placé  au  centre  même  du  soleil, 
pour  observer  une  étoile,  l'immobilité  du  soleil  ferait  qu'il  aperce- 
vrait l'étoile  toujours  dans  une  même  direction.  Mais  si,  au  lieu 
d'occuper  cette  position  invariable,  il  se  trouve  sur  la  terre,  qui 
l'emporte  avec  elle  dans  son  mouvement  annuel  autour  du  soleil, 
les  choses  doivent  se  passer  tout  autrement.  La  direction  suivant 
laquelle  il  voit  l'étoile,  à  un  instant  quelconque,  n'est  pas  la  môme 
que  celle  suivant  laquelle  il  la  verrait,  s'il  était  au  centre  du  soleil  ; 
et  l'angle  compris  entre  ces  deux  directions  change  de  grandeur 
et  de  position  avec  le  temps  :  l'étoile  doit  donc  sembler  se  mouvoir 
dans  le  ciel,  en  raison  du  déplacement  qu'éprouve  l'observateur. 
Supposons  qu'à  une  époque  quelconque,  laterre  soit  en  T,fo.230, 


Fig.  230. 


sur  son  orbite  TTT'T'",  et  que  l'étoile  observée  soit  en  E;  cette 
étoile  est  vue  dans  la  direction  TE.  Au  bout  de  quelque  temps,  la 
terre  s'étant  transportée  en  T',  l'étoile  paraît  dans  une  direction 
TE,  autre  que  celle  TE  suivant  laquelle  on  la  voyait  d'abord.  Pour 
nous  rendre  compte  du  changement  progressif  de  cette  direction 
suivant  laquelle  on  voit  l'étoile  E,  à  mesure  que  la  terre  se  dé- 
place, cherchons  comment  l'étoile  elle-même  devrait  sedéolacei\ 
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pour  qu'un  observateur,  immobile  au  centre  du  soleil,  la  vit  suc- 
cessivement de  la  môme  manière  qu'on  la  voit  de  la  terre. 

Lorsque  la  terre  est  en  T,  l'étoile  parait  suivant  la  direction  TE; 
si  l'on  mène  la  ligne  Se  égale  et  parallèle  à  TE,  en  sorte  que  la 
ligne  Ee  soit  aussi  égale  et  parallèle  à  TS,  c'est  en  e  que  devrait 
être  l'étoile,  pour  que  l'observateur,  placé  au  centre  S  du  soleil, 
la  vit  exactement  de  même  qu'on  la  voit  de  la  terre.  De  même, 
lorsque  la  terre  est  en  T',  en  menant  Ee*  égale  et  parallèle  à  TS, 
on  trouvera  la  position  e'y  que  devrait  avoir  l'étoile,  pour  être  vue 
du  point  S  comme  on  la  voit  du  point  T.  En  opérant  ainsi  pour 
les  diverses  positions  de  la  terre  sur  son  orbite  TTT'T*,  on  vent 
que  les  directions  suivant  lesquelles  on  aperçoit  successivement 
l'étoile  E  sont  exactement  les  mômes  que  si  l'on  restait  immobile 
au  centre  S  du  soleil,  et  que  l'étoile  parcourût  la  courbe  eeVe*, 
qui  est  évidemment  égale  à  l'orbite  TTT'T*  de  la  terre,  et  pla- 
cée dans  un  plan  parallèle  au  plan  de  cet  orbite. 

Ainsi,  en  vertu  du  mouvement  annuel  de  la  terre  autour  du  so- 
leil, chaque  étoile  doit  sembler  décrire  annuellement,  dans  an 
plan  parallèle  au  plan  de  l'écliptique,  une  courbe  ee'eNe"y  fig.  23 i, 

quel'on  peut  regar- 
der sans  grande  er- 
reur comme  se  con- 
fondant avec  un 
cercle;  ou  plutôt 
commenousrappor- 
tons  tout  à  la  surface 
de  la  sphère  céleste, 
l'étoile  doit  sembler 
se  mouvoir  sur  cette 
sphère,  en  parcou- 
rant la  courbe  mpnq 
su  i  van  tlaqu  elle  elle 
coupe  la  surface  du 
cône  Oee'eV".  Vu  la 
grande  distance  de 
l'étoile  à  la  terre,  la 
portion  delà  surface 
de  la  sphère  céleste 
F'&.  23i.  qui  se  trouve  à  l'in- 

térieur de  ce  cône 
est  extrêmement  petite,  et  peut  être  regardée  comme  une  sor- 
face plane;  eu  sorte  que  la  courbe  mpnq  est  une  ellipse  qui  a  son 
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grand  axe  mn  parallèle  à  l'écliptique,  et  son  petit  axe  pq  dirigé 
perpendiculairement  à  ce  grand  cercle.  Le  rapport  de  pq  à  mn 
varie  d'ailleurs,  suivant  que  Taie  du  cône  est  plus  ou  moins 
oblique  sur  le  plan  de  sa  base,  ou,  ce  qui  revient  au  môme,  sur 
le  plan  de  l'écliptique;  en  sorte  que,  pour  une  étoile  qui  serait 
située  au  pôle  même  de  l'écliptique,  pq  serait  égal  à  mn,  et  l'el- 
lipse deviendrait  un  cercle  ;  et  si  Ton  considère  des  étoiles  ayant 
des  latitudes  de  plus  en  plus  faibles,  on  trouve  que  les  ellipses 
qu'elles  doivent  décrire  sont  de  plus  en  plus  aplaties,  de  manière 
à  se  réduire  à  de  simples  lignes  droites,  pour  les  étoiles  qui  se 
trouvent  précisément  sur  l'écliptique.  Quant  aux  dimensions  ap- 
parentes de  cette  ellipse,  que  chaque  étoile  semble  décrire  en 
vertu  du  mouvement  de  la  terre  autour  du  soleil,  elles  sont 
d'autant  plus  petites  que  l'étoile  est  plus  éloignée  de  nous,  puis- 
que l'ellipse  résulte  de  l'intersection  de  la  sphère  avec  un  cône 
dont  la  base  est  toujours  égale  à  l'orbite  de  la  terre,  quelle  que 
soit  la  distance  à  laquelle  se  trouve  l'étoile  qui  occupe  le  centre 
de  cette  base. 

Afin  de  bien  comprendre  les  résultats  obtenus  par  Bradley,  il 
est  nécessaire  que  nous  puissions  encore  savoir  quelle  position 
une  étoile  doit  occuper  à  une  époque  quelconque,  sur  l'ellipse 
mpnq  qu'elle  semble  décrire  annuellement  en  vertu  du  déplace- 
ment de  la  terre.  Nous  y  parviendrons  facilement  de  la  manière 
suivante  :  si  nous  nous  reportons  à  la  fig.  230,  nous  verrons  que, 
à  l'époque  où  la  terre  est  en  T,  l'étoile  semble  être  au  point  e  de 
son  orbite  apparente  ee'e"e'".  Mais,  à  cette  époque,  le  soleil  est 
vu  de  la  terre  suivant  la  ligne  TS,  de  même  direction  et  de 
même  sens  que  la  ligne  Ee.  Donc,  pour  avoir  la  position  que 
/'étoile  semble  occuper,  à  une  époque  quelconque,  sur  l'ellipse 
mpnq,  fig.  231,  il  faut  voir  où  le  soleil  se  trouve,  à  cette  époque, 
sur  l'écliptique  ABCD,  et  tracer,  dans  le  cercle  ete"e'",  un  rayon 
parallèle  au  rayon  de  l'écliptique  qui  passe  par  cette  position  du 
soleil;  en  joignant  ensuite  l'extrémité  du  rayon  ainsi  obtenu, 
dans  le  cercle  ee'e"e"',  au  cenlre  0  de  la  sphère  céleste,  on  a  une 
ligne  qui  perce  la  sphère  au  point  de  l'ellipse  mpnq,  où  l'étoile 
semble  située.  Traçons  le  cercle  de  latitude  KS  correspondant  à 
la  position  moyenne  de  l'étoile,  et  supposons  que  le  soleil  soit  au 
pied  S  de  ce  cercle  de  latitude,  ce  qui  revient  à  dire  que  la  lon- 
gitude du  soleil  est  égale  à  celle  de  l'étoile  ;  nous  trouverons  la 
place  correspondante  de  l'étoile  sur  l'ellipse  mpnq,  en  menant 
Ee  parallèle  à  OS,  puis  cherchant  le  point  où  la  ligne  Oe  ren- 
contre la  surface  de  la  sphère.  Mais  la  ligne  tëe,  étant  parallèle  à 
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OS,  se  trouve  située  tout  entière  dans  le  plan  du  cercle  de  lati- 
tude KS;  donc  la  ligne  0>  contenue  également  dans  ce  plan, 
perce  la  sphère  au  point  />,  extrémité  du  petit  axe  pq,  la  plus 
voisine  de  l'écliptique.  On  verra  de  même  que,  lorsque  le  soleil 
aura  dépassé  le  pied  S  du  cercle  de  laiitude  de  l'étoile,  et  s'en 
sera  éloigné  de  90  degrés,  l'étoile  semblera  située  dans  l'espace, 
à  l'extrémité  é  du  rayon  Ee'  perpendiculaire  à  Ee;  en  sorte  que 
cette  étoile,  ramenée  par  la  pensée  sur  la  surface  de  la  sphère 
céleste,  paraîtra  en  n,  à  l'une  des  extrémités  du  grand  axe  de 
l'ellipse  mpnq. 

Il  sera  facile  d'examiner  ainsi  quelles  sont  les  places  que  l'étoile 
doit  sembler  occuper  successivement  sur  l'ellipse  mpnq,  aux  di- 
verses époques  d'une  année.  En  ne  nous  arrêtant  qu'aux  quatre 
principales  positions  que  l'étoile  prendra  chaque  année  sur  cette 
ellipse,  nous  pouvons  dire  qu'elle  sera  en  p  à  l'époque  où  le  so- 
leil aura  la  môme  longitude  qu'elle;  puis  qu'on  la  verra  succes- 
sivement en  n,  en  q,  et  en  m,  lorsque  la  longitude  du  soleil  snr- 
passera  la  sienne  de  90  degrés,  de  180  degrés,  et  de  270  degrés. 
§  169.  Pour  arriver  à  reconnaître  l'existence  de  ce  mouvement 
annuel  apparent  de  chaque  étoile,  qui  est  une  conséquence  néces- 
saire du  mouvement  de  la  terre  autour  du  soleil,  Bradley  observa 
les  distances  zénithales  de  certaines  étoiles,  à  leur  passage  au 
méridien.  11  se  servit,  pour  cela,  d'un  secteur  zénithal  de7B,32 
de  rayon  (24  pieds  anglais).  Cet  instrument,  que  nous  n'avons 
pas  décrit  spécialement,  n'est  autre  chose  que  le  cercle  mural 
(§  86)  dont  on  aurait  supprimé  une  grande  partie  du  limbe  gra- 
dué, pour  le  réduire  à  la  forme  d'un  secteur  circulaire;  le  nom 
de  secteur  zénithal  lui  vient  de  ce  qu'il  sert  exclusivement  à  ob- 
server les  astres  qui  passent  dans  le  voisinage  du  zénith.  Bradley 
fit  ainsi  ses  observations  très-près  du  zénith,  afin  de  se  mettre  à 
l'abri  des  erreurs  qui  auraient  pu  résulter  des  réfractions  atmo- 
sphériques, s'il  avait  observé  des  astres  situés  à  des  hauteurs  au- 
dessus  de  l'horizon  notablement  différentes  de  90  degrés. 

Bradley  ayant  commencé  ses  observations  en  1725,  et  les  ayant 
continuées  avec  assiduité,  ne  tarda  pas  à  reconnaître  que  les 
étoiles  dont  il  s'occupait  éprouvaient  de  petits  déplacements  an- 
nuels; mais  ces  déplacements  étaient  loin  de  se  faire  conformé- 
ment à  ce  que  nous  avons  dit,  il  n'y  a  qu'un  instant  (§  168).  11 
trouva,  par  exemple,  que  l'étoile  7  de  la  constellation  du  Dragon 
(voyez  planche  I,  page  179)  était,  en  mars  1726,  de  20"  plus  au 
sud  qu'en  décembre  1725;  que,  du  mois  de  mars  au  mois  de 
septembre  suivant,  elle  avait  marché  de  39"  vers  le  nord;  et 
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qu'enfin, en  décembre  1826,  elle  (Hait  revenue  au  point  où  elle  se 
trouvait  une  année  auparavant.  Si  le  déplacement  de  cette  étoile 
eût  été  une  simple  apparence  due  au  mouvement  de  translation 
de  la  terre  autour  du  soleil ,  c'est  au  mois  de  décembre  qu'elle 
aurait  dû  être  le  plus  au  sud,  et  au  mois  de  juin  qu'elle  aurait  dû 
être  le  plus  au  nord;  aux  mois  de  mars  et  de  septembre,  elle  se 
serait  trouvée  dans  une  position  intermédiaire  entre  ces  deux 
positions  extrêmes.  En  effet,  l'ascension  droite  de  l'étoile  étant 
d'4  peu  près  270  degrés  (planche  I),  et  le  pôle  de  l'écliptique 
étant  entre  elle  et  le  pôle  boréal  de  l'équateur,  on  voit  que  le 
pied  de  son  cercle  de  latitude  coïncide  à  peu  près  avec  le  solstice 
d'hiver.  C'est  donc  au  mois  de  décembre ,  lorsque  le  soleil  se 
trouve  dans  le  voisinage  de  ce  solstice,  que  l'étoile  devrait  être 
au  sommet  p  de  l'ellipse  mpnq/fig.ZZl  (§  168);  et,  d'après  la 
position  particulière  de  l'étoile  dont  il  s'agit,  ce  sommet/»  est  le 
point  de  l'ellipse  qui  est  le  plus  éloigné  du  pôle  nord.  De  même, 
on  verrait  que  c'est  au  mois  de  juin,  à  l'époque  d  î  solstice  d'été, 
que  l'étoile  devrait  se  trouver  au  point  g;  c'est-à-dire  qu'à  cette 
époque,  elle  devrait  être  plus  près  du  pôle  nord  qu'à  toute  autre 
époque  de  l'année.  Les  variations  successives  de  la  distance  de 
l'étoile  t  du  Dragon,  au  pôle  nord,  telles  que  Bradley  les  a  obser- 
vées, se  produisaient  bien  exactement  dans  le  même  ordre  que 
celles  que  le  mouvement  de  translation  de  la  terre  pourrait  occa- 
sionner; mais  elles  étaient  constamment  en  retard  de  trois  mois 
sur  ces  dernières. 

§  170.  Il  était  impossible,  d'après  cela,  de  regarder  les  dépla- 
cements observés,  comme  étant  le  résultat  du  changement  de  di- 
rection de  la  ligne  qui  joint  l'étoile  à  la  terre,  en  raison  de  ce  que 
la  terre  prend  successivement  différentes  positions  autour  du  so- 
leil. Après  a\oir  cherché,  pendant  quelque  temps,  quelle  pouvait 
être  la  cause  de  ce  phénomène,  dont  le  changement  de  position 
do  la  teire  ne  pouvait  plus  rendre  compte,  Rradley  pensa  qu'il 
pouvait  être  un  effet  de  la  transmission  successive  de  la  lumière, 
dont  la  vitesse  avait  été  trouvée  cinquante  ans  auparavant  par 
Kœmer,  ainsi  que  nous  l'expliquerons  plus  tard.  L'examen  at- 
tentif de  l'influence  que  pouvait  avoir  la  transmission  non  instan 
lunée  de  la  lumière  sur  la  direction  suivant  laquelle  on  aperçoit 
une  étoile,  le  confirma  pleinement  dans  cette  idée;  et  il  publia, 
en  i728,  une  explication  complète  du  phénomène  que  ses  obser- 
vations lui  avaient  révélé,  phénomène  que  l'on  désigne  habituel- 
lement sous  le  nom  d'aberration  de  la  lumière,  ou  simplement  iYa- 
ht  r  ration.  Voici  en  quoi  consiste  cette  explication: 
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Quoique  la  vitesse  de  la  lumière  soit  excessivement  grande, 
puisqu'elle  parcourt,  par  seconde,  environ  77  000  lieues  de  4  kilo- 
mètres, cette  vitesse  ne  peut  pas  être  regardée  comme  infiniment 
grande,  relativement  à  la  vitesse  que  possède  la  terre  dans  son 
mouvement  autour  du  soleil.  En  effet,  si  Ton  regarde  l'orbite  de 
Ja  terre  comme  un  cercle  de  38  millions  de  lieues  de  rayon,  et 
qu'on  suppose  que  la  terre  se  meut  uniformément  sur  ce  cercles 
dont  elle  fait  le  tour  en  365  jours  et  un  quart,  on  trouve  facile- 
ment qu'elle  parcourt  un  peu  plus  de  7  lieues  et  demie  (7l,6)ptr 
seconde  ;  la  vitesse  de  la  lumière  est  donc  seulement  environ 
10000  fois  plus  grande  que  celle  de  la  terre. 

La  vitesse  que  possède  un  observateur,  emporté  par  la  terre  dans 
son  mouvement  autour  du  soleil,  doit  faire  qu'il  n'attribue  pas  au« 
exactement  la  môme  direction  aux  rayons  de  lumière  venant  d'une 
étoile,  que  s'il  était  complètement  en  repos.  Pour  le  faire  compren- 
dre facilement,  concevons  que  l'observateur  vise  l'étoile  au  moyen 
d'une  lunette  munie  d'un  réticule.  Au  moment  où  la  terre  est  en  T, 
ftg.  232,  l'étoile  étant  dans  la  direction  TE,  Taxe  optique  de  la 
lunette  ne  doit  pas  être  di- 
rigé suivant  cette  ligne  TE, 
pour  que  l'observateur 
puisse  voir  l'image  de  l'é- 
toile se  cacber  derrière  la 
croisée  des  fils  du  réticule; 
il  faut  que  la  lunette  ait 
une  certaine  position  obli-        H 


Fig.  232. 

que  TA,  ou  T'A',  telle  que  la  croisée  des  fils, placée  en  T',  parcoure 
la  distance  T'T,en  vertu  du  mouvement  de  la  terre,  pendant  que 
la  lumière  parcourt  la  distance  AT  :  on  voit,  en  effet,  que  la  lu- 
mière qui  traverse  le  centre  optique  de  l'objectif  A'  lorsque  la 
lunette  occupe  la  position  TA',  arrive  en  T  lorsque  la  lunette  a 
pris  Ja  position  TA,  et  peut,  par  conséquent,  aboutir  à  la  croisse 
**es  Sis  qui  se  trouve  alors  au  po\t\V  T . 
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L'observateur,  qui  considère  la  direction  de  Taxe  optique  de  sa 
met  te  comme  étant  celle  des  rayons  lumineux  qui  viennent  del'é- 
nle,  commet  donc  une  erreur  ;  il  croit  l'étoile  dans  la  direction  1>, 
radia  qu'elle  est  dans  la  direction  TE.  C'est  en  cela  que  consiste 
aberration  de  la  lumière.  D'ailleurs,  cette  erreur  n'est  pas  inhé- 
ente  à  l'emploi  d'une  lunette  à  réticule;  quel  que  soit  le  moyen 
ont  on  se  servira  pour  fixer  la  direction  suivant  laquelle  l'étoile 
aralt,  qu'on  se  serve  d'alidades  à  pinnules,ou  qu'on  regarde  sim- 
letnent  l'étoile  sans  se  servir  d'aucun  instrument,  le  môme  rai- 
onnement  fera  voir  que  l'œil  lui-môme,  pour  apercevoir  l'étoile, 
Levra  se  diriger  suivant  la  ligne  Te ,  suivant  laquelle  on  devait 
wécédemment  orienter  l'axe  optique  de  la  lunette. 

Ainsi,  la  vitesse  dont  l'observateur  est  animé,  en  vertu  du  mou- 
vement de  la  terre ,  fait  que  l'étoile  semble  être  située  dans  la 
direction  T<»,  autre  que  la  direction  TE,  dans  laquelle  elle  se  trouve 
féellemeot.  Pour  avoir  la  direction  apparente  le,  il  est  clair  qu'il 
flfflra  de  prendre  sur  TE  une  longueur  quelconque  TK  ;  de  mener 
par  le  point  R,  parallèlement  à  la  direction  TTdu  mouvement  de 
la  terre,  une  ligne  Rr  dont  le  rapport  à  TR  soit  égal  au  rapport 
de  la  vitesse  de  la  terre  à  celle  de  la  lumière;  et,  enfin,  de  joindre 
le  point  T  au  point  r,  ainsi  obtenu  :  le  triangle  THr  sera  semblable 
au  triangle  ATT',  et ,  par  conséquent,  la  ligne  Tr  sera  parallèle 
à  TA'.   L'angle  Vile,  compris  entre  la  direction  apparente  et  la 
direction  réelle  de  l'étoile,  et  que  l'on  nomme  angle  d'aberration, 
aura  diverses  grandeurs,  suivant  que  l'on  considérera  telle  ou 
telle  étoile,  et  que  la  terre  sera  en  tel  ou  tel  point  de  son  orbite. 
lUiscet  angle  ne  variera  qu'en  raison  de  la  variationde  l'angle  rRT, 
Corné  par  la  direction  du  mouvement  de  la  terre  avec  la  direction 
réelle  TE  de  l'étoile;  car  la  vitesse  de  la  lumière  étant  la  môme 
pour  toutes  les  étoiles,  et  celle  de  la  terre  pouvant  être  regardée 
comme  constante  pendant  toute  l'année,  ce  qui  est  bien  suffisant 
pour  la  question  qui  nous  occupe, on  pourra  prendre  toujours  les 
mômes  longueurs  TR,Rr,  pour  construire  l'angle  rTR.  L'angle  cTK 
aura  donc  sa  plus  grande  valeur,  lorsque  Rr  sera  perpendiculaire 
à  Tr,  ou  bien,  ce  qui  est  à  peu  près  la  môme  chose,  en  raison  de 
la  petitesse  de  l'angle  eTE,  lorsque  le  mouvement  de  la  terre  sera 
dirigé  perpendiculairement  à  la  direction  réelle  TE  de  l'étoile  ; 
dans  ce  cas,  l'angle  d'aberration  eTE  est  de  20", 45. 

§  471 .  Voyons  maintenant  comment  la  position  apparente  d'une 
étoile,  à  côté  de  sa  posi  tion  réelle,  doit  changer  aux  diverses  époques 
d'une  année,  par  suite  du  changement  continuel  de  direction  de  la 
ûtesse  de  la  terre.  Pour  cela,  nous  ferons  encore  ce  que  nous  avons 
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déjà  fait  pour  étudier  l'effet  produit  par  le  changement  de  positiou 
de  la  terre  (§  168)  :  nous  chercherons  comment  l'étoile  devrait  ce 
déplacer  dnus  l'espace, pour  qu'un  observateur,immobile  au  centre 
du  soleil,  la  \ît  successivement  dans  les.  différentes  direct  ions  sui- 
vant lesquelles  elle  parait  aux  observateurs  que  Ja  terre  emporte 
dans  son  mouvement.  De  plus,  pour  ne  pas  compliquer  les  choses, 
nous  supposerons  que  la  vitesse  de  la  terre  détermine  seule  on 
changement  dans  la  direction  suivant  laquelle  on  aperçoit  1'éioite 
aux  diverses  époques  d'une  année;  nous  feron»  donc  abslractiondo 
changement  de  direction  de  l'étoile,  provenant  de  ce  que  latent 
se  transporte  successivement  en  différents  points  de  l'espace  ;c'e*t- 
à-dire  que  nous  regarderons  les  dimensions  de  l'orbite  terrestre 
comme  nulles  relativement  àla  dislance  à  laquelle  se  trouve  l'étoile, 
et  les  lignes  qui  joignent  cette  étoile  aux  différentes  positions  de  la 
terre  comme  toutes  parallèles  à  celle  qui  la  joint  au  soleil.  Lorsque 
la  terre  est  en  T,  fig.  233,  sa  vitesse  est  dirigée  suivant  la  tan- 
gente TA  à  son  or- 
bite ,  c'est -à-dire 
suivant  une  ligne 
qui  est  à  peu  près 
perpendiculaire  au 
rayon  TS,  car  For- 
bile  de  la  terre  ne 
diffèrepasbeaucoup 
d'im  cercle  dont  le 
soleil  S  occuperaille 
centre.  Menons  par 
le  point  S  une  ligne 
SE ,  dirigée  vers 
l'étoile  E  que  nous 
considérons,  et  par 
conséquent  paral- 
lèle à  la  ligne  qui 
joindrait  l'étoile  à  la 

terre,  d'après  ce  que  nous  admettons;  menons  ensuite,  par  un 
point  H  de  cette  ligne  SK,  parallèlement  à  la  tangente  TA,  une 
ligne  Rr  dont  le  rapport  à  SR  soit  égal  au  rapport  de  la  vitesse  il»' 
la  terre  à  la  vitesse  de  la  lumière  :  c'est  parallèlement  a  Sr  que 
l'étoile  sera  aperçue  par  un  observateur  placé  sur  la  terre, en  T. 
ainsi  que  cela  résulte  de  ce  que  nous  avons  expliqué  précédem- 
ment. L'étoile,  au  lieu  d'être  en  K,  devrait  donc  se  trouver  en  e.  à 
l'intersection  de  la  ligne  Sr  prolongée  avec  la  ligne  Ji>,  parallrl»' 
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à  Rr,  pour  que  l'observateur,  immobile  en  S,  la  vit  exactement  de 
la  même  manière  qu'il  la  voit  étant  sur  la  terre  T.  Lorsque  la  terre 
est  en  T,  l'observateur  qui  y  est  situé  voit  l'étoile  parallèlement  à 
une  direction  Sr',  qu'on  obtient  par  un  moyen  analogue;  et,  pour 
que  cet  observateur,  immobile  au  centre  du  soleil,  la  voie  de  la 
même  manière,  il  faut  admettre  que  l'étoile  s'est  transportée  en  e\ 
à  l'extrémité  d'une  ligne  Ee'  égale  à  Ee  et  parallèle  à  la  tangente 
en  T' à  l'orbite  de  la  terre.  11  est  aisé  de  voir,  d'après  cela,  que,  si 
l'on  mène  parle  point  Ë  des  lignes  Ee',  Ee",  Ee'"...,  toutes  égales 
à  Ëe,et  respectivement  parallèles  aux  tangentes  à  l'orbite  terrestre 
enT,  T\  Tw,...  l'étoile  devra  décrire  la  courbe  ee'e'Y"  formée 
parles  extrémités  de  ces  lignes,  pour  qu'un  observateur  immobile 
au  centre  du  soleil  la  voie  constamment  dans  la  direction  où  il 
la  verrait,  s'il  était  sur  la  terre,  et  participait  à  son  mouvement. 

La  courbe  ee'eV",  que  l'étoile  doit  ainsi  paraître  décrire  an- 
nuellement, en  vertu  de  l'influence  de  la  vitesse  de  la  terre,  est 
évidemment  un  cercle  dont  le  plan  est  parallèle  au  plan  de  l'éclip- 
tique.  Le  résultat  auquel  nous  parvenons  a  donc  une  certaine  ana- 
logie avec  celui  que  nous  avons  obtenu,  lorsque  nous  cherchions 
le  mouvement  apparent  de  l'étoile  produit  parle  changement  de 
position  delà  terre  dans  l'espace  :  dans  chacun  des  deux  cas,  l'é- 
toile semble  décrire  un  cercle  dont  le  plan  est  parallèle  au  plan 
de  l'écliptique.  Mais  il  y  a,  entre  les  deux  résultats,  des  différences 
essentielles  que  nous  allons  signaler. 

Le  cercle  que  l'étoile  doit  sembler  décrire  en  vertu  du  change- 
ment de  position  de  la  terre  dans  l'espace  a  exactement  les  mômes 
dimensions  que  l'orbite  de  la  terre,  quelle  que  soit  la  distance  à 
laquelle  se  trouve  l'étoile  ;  celui  que  l'étoile  semble  parcourir,  en 
rertu  de  l'influence  de  la  vitesse  de  la  terre  sur  la  direction  appa- 
rente des  rayons  de  lumière  qui  en  viennent,  a,  au  contraire,  des 
dimensions  plus  ou  moins  grandes,  suivant  que  l'étoile  est  plus  ou 
moins  éloignée;  le  rayon  Ee  de  ce  cercle  doit  toujours  correspondre 
à  un  même  angle  ES?,  quelle  que  soit  la  distance  ES  de  l'étoile 
au  soleil.  On  reconnaît  parla  que  l'effet  du  changement  de  position 
de  la  terre  dans  l'espace  doit  être  d'autant  moins  sensible  pour 
une  étoile  en  particulier,  que  cette  étoile  est  plus  éloignée;  tandis 
que  l'effet  produit  par  l'aberration  delà  lumière  doit  être  exacte- 
ment le  môme  pour  toutes  les  étoiles,  malgré  la  grande  inégalité 
qui  doit  exister  dans  les  distances  qui  les  séparent  de  nous. 

Une  autre  différence  capitale,  entre  les  deux  effets  que  nous 
comparons,  consiste  en  ce  que,  à  un  instant  quelconque,  l'étoile  ne 
doit  pas  occuper  de6  positions analoguessur  les  deux  cercles  qu'elle 
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semble  décrire.  Dans  le  cas  où  l'on  considère  le  cercle  que  l'étoOi 
parcourt  en  apparence,  en  raison  du  changement  de  position  de  1s 
terre,  on  voit  qu'elle  doit  se  trouver,  à  chaque  instant,  àrextrémM 
du  rayon  Ee,  parallèle  à,  la  ligne  TS  qui  Joint  là  terre  an  sblety 
fig.  230  (page  317)  ;  dans  l'autre  cas,  l'influence  de  là  vitesse  éi 
la  terre,  sur  la  direction  que  Ton  attribue  aux  rayons  de  lumitas 
venus  de  l'étoile,  fait  paraître  cette  étoile  à  l'extrémité  du  rayon  Ij 
parallèle  à  la  tangente  à  l'orbite  terrestre  en  T,  fig.  233,  ètp* 
conséquent  perpendiculaire  au  rayon  TS  de  cette  orbite*  En  mÊ 
que,  si  Ton  compare  les  positions  successives  et  correspondait 
de  l'étoile  sur  les  cercles  qu'elle  doit  sembler  décrire  en  vertu  il 
chacune  de  ces  deux  causes  dont  nous  étudions  les  effets,  on  «rit 
que,  sur  le  second  cercle,  elle  est  toujours  en  retard  de  90  degrfcr 
par  rapport  à  la  position  qu'elle  occupe  en  même  temps  suris 
premier. 

Rien  de  plus  facile  maintenant  que  de  voir  comment  uneétofls 
doit  sembler  se  déplacer  annuellement  sur  la  sphère  céleste,  puu 
suite  de  la  vitesse  dont  l'observateur  est  animé  à  chaque  installa 
C  ette  vitesse  produit  le  môme  effet  que  si,  l'observateur  étant  fa* 
mobile,  rétoile  parcourait  chaque  année  un  cercle  es'e  V,  /ty.îttv 

parallèle  au  planés 
l'écliptique  ABCD; 
donc  l'étoile  doitps- 
rattre  décrire  sur  II 
sphère  céleste  l'el- 
lipse mpnq,suvmâ 
laquelle  la  spbèrt 
coupe  le  cône  (ki 
eV".  Cette  ellipse  a 
encore  son  grand 
axe  mn  parallèle  à 
l'écliptique,  et  son 
petit  hxepq  dirigé 
suivant  le  cercle  de 
latitudeKSquipase 
par  son  centre.  Le 
rapport  du  petit  aie 
au  grandvarieexac- 
temeut  de  même 
Kig.  134.  que  dans  le  cas  de 

la  première  ellipse 
que  nous  avons  trouvée  (§  108),  suivant  la  position  que  l'étoile  oc- 
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cupesur  la  sphère,  par  rapportàl'écliptique  ;  ces  deux  axes  seraient 
égaux,  et  l'ellipse  deviendrait  un  cercle,  pour  l'étoile  qui  serait 
située  au  pôle  même  de  l'écliptique  ;  plus  la  latitude  de  l'étoile  est 
petite,  plus  l'ellipse  s'aplatit;  enfin,  pour  une  étoile  située  sur 
l'écliptique,  l'ellipse  se  réduit  à  son  grand  axe.  Quant  à  la  gran- 
deur apparente  du  grand  axe  de  l'ellipse,  elle  est  la  même  pour 
toutes  les  étoiles.  Ce  grand  axe  correspond  au  double  de  la  plus 
grande  déviation  que  les  rayons  venus  del'étoile  doivent  éprouver 
en  apparence,  par  suite  de  l'influence  de  la  vitesse  de  la  terre;  car, 
sans  cette  influence,  l'étoile  serait  vue  constamment  au  centre  de 
l'ellipse  dont  il  s'agit  :  le  grand  axe  de  l'ellipse  est  donc  vu  sous 
un  angle  de  40",90,  double  de  la  valeur  que  nous  avons  assignée 
au  plus  grand  angle  formé  par  la  direction  apparente  d'une 
étoile  avec  sa  direction  réelle  (§  170). 

Si  Ton  veut  savoir  quelle  est,  à  chaque  époque  de  l'année,  la  po- 
sition que  l'étoile  doit  sembler  occuper  sur  l'ellipse  mrnq,  il  suffit 
de  se  rappeler  ce  que  nous  avons  dit  il  n'y  a  qu'un  instant  :  savoir 
que,  sur  le  cercle  eëe"e'\  fig.  234,  qu'elle  semble  décrire  dans 
l'espace,  par  suite  de  l'influence  de  la  vitesse  de  la  terre,  elle  est 
toujours  en  retard  de  90  degrés,  par  rapport  à  la  position  où  elle 
se  trouve  sur  le  cercle  analogue  qu'elle  doit  sembler  décrire  en 
vertu  du  déplacement  de  la  terre.  Quand  on  aura  trouvé  le  point 
du  cercle  etfV'c'"où  l'étoile  semble  placée  à  une  époque  quelcon- 
que, on  n'aura  qu'à  joindre  ce  point  au  centre  0  de  la  sphère,  pour 
avoir  le  point  correspondant  de  l'ellipse  mpnq.  En  opérant  de  cette 
manière,  on  reconnaîtra  que,  lorsque  le  soleil  est  en  S,  c'est-a- 
direau  pied  du  cercle  de  latitude  KS  de  l'étoile,  celle-ci  doit  pa- 
raître placée  au  sommet  m  de  l'ellipse  mpnq;  et  de  môme,  que 
l'étoile  se  trouvera  en  apparence  aux  points  p,n,<7,  lorsque  la  lon- 
gitude du  soleil  surpassera  la  sienne  de  90  degrés,  de  180  degrés 
et  de  270  degrés. 

§  172.  Si  l'on  se  reporte  maintenant  aux  résultats  des  observa- 
tions faites  par  Bradley  sur  l'étoile  -y  du  Dragon,  on  verra  qu'ils 
s'accordent  complètement  avec  reflet  que  doit  produire  l'influence 
de  la  vitesse  de  la  terre  sur  la  direction  suivant  laquelle  on  voit 
une  étoile.  Le  pied  du  cercle  de  latitude  de  7  du  Dragon  coïnci- 
dant à  peu  près  avec  le  solstice  d'hiver,  cette  étoile  devrait  être  au 
point  m  de  son  ellipse  apparente  mpyiq,  lors  des  observations  faites 
en  décembre  1725;  elle  devait  être  en  p  au  mois  de  mars  1726, 
eu  n  au  mois  de  juin  de  la  môme  année,  en  q  au  mois  de  septem- 
bre, et  de  nouveau  en  m  au  mois  de  décembre.  Les  observations 
montrèrent  en  effet  que,  de  décembre  172a  a  mars  1726,  l'étoile 
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avait  marché  de  20"  vers  le  sud  ;  que  du  mois  de  mars  4726  au 
mois  de  septembre  suivant,  elle  avait  marché  de  39"  eo  sens  con- 
traire, c'est-à-dire  vers  le  nord  ;  et  qu'enfin,  en  décembre  1726, 
elle  se  retrouvait  au  môme  lieu  qu'en  décembre  4725. 

Tous  les  mouvements  analogues,  trouvés  par  Bradley  dans  les 
diverses  étoiles  qu'il  avait  observées,  s'accordent,  aussi  bien  que  i 
celui  que  nous  avons  pris  pour  exemple,  avec  les  conséquences  < 
de  la  théorie  que  nous  venons  d'exposer,  relativement  à  la  dé*  i 
viation  que  la  vitesse  de  la  terre  fait  éprouver  en  apparence  aux  j 
rayons  lumineux  venant  d'une  étoile.  Cet  accord  ayant  été  cou-  ï 
slaté  par  Bradley,  il  regarda  les  mouvements  annuels,  qu'il  aval  J 
reconnus  dans  les  diverses  étoiles  soumises  à  ses  observations,  > 
comme  étant  réellement  dus  à  cette  déviation  apparente  des  I 
rayons  lumineux,  produite  par  la  combinaison  de  la  vitesse  delà  * 
terre  avec  celle  de  la  lumière.  * 

Le  phénomène  de  l'aberration,  ainsi  découvert  par  Bradley,  et  î 
confirmé  par  toutes  les  observations  faites  depuis  sa  découverte, 
doit  être  regardé  comme  étant  d'une  extrême  importance* en  as- 
tronomie. En  effet,  outre  qu'il  a  servi  à  constater  l'exactitude  des 
idées  émises  par  Roemer  sur  la  transmission  successive  de  la  lu- 
mière, il  a  fourni  une  preuve  directe  de  la  réalité  du  mouvement 
de  la  terre  autour  du  soleil.  Si  la  terre  était  en  repos,  les  mouve- 
ments annuels  des  étoiles,  observés  par  Bradley,  seraient  tout  à 
fait  inexplicables;  tandis  que  leur  explication  est  toute  naturelle, 
dès  qu'on  admet  que  le  mouvement  du  soleil  n'est  qu'une  appa- 
rence due  à  ce  que  la  terre  se  meut  autour  de  cet  astre. 

Dans  ce  qui  précède,  nous  n'avons  parlé  que  du  mouvement  de 
translation  de  laterre  autour  du  soleil,  et  nous  n'avons  rien  dit  du 
mouvement  de  rotation  de  la  terre  sur  elle-môme.  La  vitesse  dont 
est  animé  un  observateur  placé  sur  la  terre  est  cependant  le  ré- 
sultat de  l'existence  simultanée  de  ces  deux  mouvements;  on  peut 
la  regarder  comme  étant  la  résultante  de  deux  vitesses  compo- 
santes, dont  Tune  est  la  vitesse  due  au  mouvement  de  translation 
de  la  terre,  et  l'autre  est  la  vitesse  due  àson  mouvement  de  rotation 
sur  elle-même.  Mais  cette  seconde  vitesse  composante  est  extrê- 
mement petite  par  rapport  à  la  première;  àl'équateurdelaterre, 
où  elle  est  plus  grande  que  partout  ailleurs,  elle  n'est  que  les  0.01 5 
delà  vitesse  avec  laquelle  le  centre  de  la  terre  se  meut  autour  du 
soleil.  On  peut  donc  ne  pas  tenir  compte  de,  la  vitesse  composante 
due  à  la  rotation  de  la  terre,  et  regarder  la  vitesse  dont  l'observa- 
teur est  animé  comme  étant  simplement  la  vitesse  du  centre  delà 
terre;  la  modification  que  la  vitesse  due  à  la  rotation  de  la  terre 
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apporte  au  phénomène  de  l'aberration  est  trop  faible  pour  qu'il 
y  ait  lieu  de  s'en  préoccuper. 

§  173.  Nmtatioa  de  l'axe  de  la  terre.  —  Après  avoir  décou- 
vert l'aberration,  Bradley  ne  s'en  tint  pas  là.  Il  continua  à  observer 
les  distances  zénithales  des  étoiles  qui  passaient  dans  le  voisinage 
de  son  zénith,  et  bientôt  il  reconnut  q  ue  l'aberral ion  ne  pouvait  pas 
rendre  complètement  compte  des  déplacements  qu'elles  éprou- 
vaient dans  le  ciel.  En  faisant  la  part  de  l'aberration,  c'est-à-dire 
en  ramenant  chaque  étoile  dans  la  position  où  il  aurait  dû  la  voir, 
si  la  direction  des  rayons  lumineux  qui  en  venaient  n'avait  pas  été 
modiÔée  par  l'influence  de  la  vitesse  de  la  terre,  il  trouva  que  les 
diverses  étoiles  soumises  à  ses  observations  changeai  en  t  encore  peu 
à  peu  de  position  dans  le  ciel;  mais  ce  changement  de  position  n'é- 
tait pas  annuel,  comme  celui  que  devait  produire  le  déplacement 
delà  terre  dans  son  mouvement  autour  du  soleil.  C'est  ainsi,  par 
exemple,  qu'il  vit  l'étoile  du  Dragon  7  s'avancer  constamment  vers 
le  pôle  boréal,  depuis  l'année  1727  jusqu'à  l'année  1736;  et  à  partir 
de  cette  dernière  époque,  l'étoile  commença  à  se  mouvoir  en  sens 
contraire,  c'est-à-dire  à  s'éloigner  du  pôle  boréal.  Les  autres  étoiles 
qu'il  observait  également  lui  donnèrent  des  résultats  analogues. 

Bradley  pensa  que  ces  changements  lents,  dans  la  position  des 
étoiles  par  rapport  au  pôle,  changements  qui  concordaient  tous 
ensemble,  devaient  tenir  à  ce  que  Taxe  de  la  terre  éprouvait  une 
oscillation  de  part  et  d'autre  de  sa  position  moyenne,  ou,  suivant 
l'expression  consacrée  depuis,  une  nuiation.  Unpareil  mouvement 
de  l'axe  de  la  terre  devait  en  effet,  tantôt  rapprocher,  tantôt  éloi- 
gner le  pôle  de  certaines  étoiles  ;  et,  par  conséquent,  ces  étoiles 
devaient  sembler  elles-mêmes  se  rapprocher  et  s'éloigner  alterna- 
tivement du  pôle.  La  demi-oscillation  que  Bradley  avait  observée, 
de  1727  à  1736,  s'étant  effectuée  dans  l'espace  de  9  ans,  il  supposa 
que  la  nutation  de  l'axe  de  la  terre  était  réglée  sur  le  mouvement 
des  nœuds  de  la  lune,  mouvement  que  nous  ferons  connaître  plus 
tard,  et  qui  s'effectue  complètement  en  un  peu  plus  de  18  ans.  Il 
communiqua  ses  idéesà  l'astronome  français Lemonnier,  et  le  pria 
d'observer  en  môme  temps  que  lui  la  seconde  moitié  de  la  période 
de  la  nutation  qu'il  avait  découverte.  Ce  que  Bradley  avait  prédit 
arriva;  et,  en  1745,  Lemonnier  et  lui  ne  conservèrent  plus  aucun 
doute  sur  la  réalité  de  la  nutation  qu'il  avait  soupçonnée. 

La  théorie  delà  gravitation  universelle,  venant  en  aide  à  l'obser- 
vation, a  fait  connaître  la  cause  et  les  lois  de  la  nutation  de  l'axe 
de  la  terre.  Voici  en  quoi  consiste  ce  mouvement.  Nous  avons  dit 
(§  162)  que  l'axe  de  la  terre  TP,  fig.  227  (page  307),  ne  reste  oa& 
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toujours  parallèle  à  lui-même,  et  qu'il  se  déplace  lentement,  en 
décrivant  un  cône  de  révolution  au  tour  de  la  perpendiculaire  TKau 
plan  de  l'écliptique  ;  c'est  ce  qui  constitue  la  précession  deséqui- 
noxes.  Mais  les  choses  ne  se  passent  pas  tout  à  fait  ainsi.  L'axe  de 
la  terre  TP,  fig.  235,  se  meut  sur  la  surface  d'un  petit  cône  à  basa 
elliptique  Tmnm'ri  ;  et,  en  même  temps,  ce  petit  cône  se  déplace 
de  manière  que  son  axe  TO  décrive  un  cône  de  révolution  autour 
de  la  perpendiculaire  TK  au  plan  de  l'écliptique.  C'est  dans  k 
mouvement  du  petit  cône  Tmnm'n',  autour  de  la  ligne  TK,  que 
consiste  la  précession  des  équinoxes  ;  et  le  mouvement  de  l'aie 
de  la  terre,  sur  la  surface  de  ce  petit  cône,  n'est  autre  chose  que 
la  nutation  de  cet  axe.  On  voit,  en  effet,  qu'en  vertu  de  ce  der- 
nier mouvement,  le  pôle  boréal  de  la  sphère  céleste  se  rappro- 
che et  s'éloigne  alternativement  des  étoiles  qui  l'environnent.- 
Le  grand  axe  mm'  de  l'ellipse,  qui  sert  de  base  au  cône  de  no- 
tation, est  dirigé  dans  le  plan  qui  passe  par  son  axe  TO  et  parla 
perpendiculaire  TK  au  plan  de  l'écliptique  ;  son*  amplitude  est 
de  19",3.  Le  petit  axe  de  l'ellipse  est  de  44",4.  On  comprend, 
d'après  cela,  que  les  dimensions  de  la  courbe  mnm'ri  ont  été  con- 
sidérablement exagérées  sur  la  fig.  235,  puisque  l'angle  KTO 

est  de  2(3°  28',  tandis  que 
l'angle  mTm'  n'est  que  de 
1 9",  3.  Le  pôle  P  fait  le  tour 
de  cette  ellipse  dans  l'es- 
pace d'environ  1 8  ans  ;  ;  il 
revient  en  m  chaque  fois 
que  le  nœud  ascendant  de 
la  lune  se  trouve  à  l'équi- 
noxe  du  printemps  (voye* 
plus  loin,  au  chapitre  delà 
Lune).  Pour  savoir,  à  une 
époque  quelconque, quelle 
est  la  position  du  pôle  sur 
l'ellipse,il  fautimaginerun 
cercle  décrit  sur  le  grand 
Fis* 235-  axe  mm'  comme  diamètre, 

et  supposer  qu'un  point  Z  parcourt  uniformément  ce  cercle, 
dans  le  sens  de  la  flèche,  de  manière  à  revenir  toujours  en  m 
aux  époques  auxquelles  le  pôle  P  doit  s'y  trouver;  à  un  instant 
quelconque,  le  pôle  P  est  toujours  situé  au  point  de  rencontre  de 
l'ellipse  mnm'ri  avec  une  perpendiculaire  à  son  grand  axe  menée 
par  la  position  qu'occupe  le  poinV  X.  k  cet  instant. 
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11  est  aisé  de  voir  que,  par  suite  de  la  nutation  de  l'axe  de  la 
terre,  le  pôle  boréal  de  la  sphère  céleste  s'approche  et  s'éloigne 
alternativement  du  pôle  de  l'écliptique  ;  l'obliquité  de  l'écliptique 
éprouve  donc  un  changement  de  grandeur  périodique  :  cette 
obliquité  s'écarte  de  sa  valeur  moyenne,  tantôt  en  moins,  tantôt 
en  plus,  d'une  quantité  qui  va  jusqu'à  9", 65.  De  môme  l'équinoxe 
du  printemps  n'a  pas,  à  chaque  instant,  la  position  qu'il  aurait 
sur  l'écliptique,  si  le  pôle  P  était  au  point  0,  au  lieu  d'être  en  un 
des  points  de  la  petite  ellipse  dont  0  est  le  centre  ;  cet  équinoxe 
est,  tantôt  en  avance,  tantôt  en  retard  sur  la  place  qu'il  occupe- 
rait en  vertu  de  la  p  récession  seule  :  il  oscille  de  part  et  d'autre 
de  cette  position  moyenne,  et  est  animé  en  conséquence  d'une 
vitesse  variable  dans  son  mouvement  rétrograde  sur  l'écliptique. 

§  174.  Parallaxe  annuelle  des  étoiles.  —  Malgré  tous  les 
soins  que  Bradley  mit  à  faire  ses  observations,  il  ne  put  parvenir 
à  reconnaître  l'existence  du  mouvement  annuel  des  étoiles  qui 
faisait  l'objet  principal  de  ses  recherches  ;  c'est-à-dire  du  dépla- 
cement que  les  étoiles  doivent  éprouver  en  apparence  dans  le 
ciel,  par  suite  du  changement  de  position  delà  terre  aux  diverses 
époques  d'une  année  (§  1 68}.  Lorsque  nous  avons  voulu  nous  rendre 
compte  de  la  déviation  apparente  des  rayons  venus  d'une  étoile, 
produite  par  l'influence  de  la  vitesse  de  translation- de  la  terre, 
nous  avons  admis  que  l'étoile  élait  tellement  éloignée,  que  les 
lignes  qui  la  joignent  aux  différentes  positions  de  la  terre  pou- 
vaient être  regardées  comme  parallèles  entre  elles  i§  17i) ;  et 
c'est  ainsi  que  nous  avons  reconnu  qu'en  vertu  de  l'aberration 
«oie,  chaque  étoile  devait  sembler  décrire  annuellemen   une 
certaine  ellipse  sur  la  sphère  céleste.  Si  la  distance  de  l'étoile  à 
fa  terre  n'était  pas  aussi  grande  que  nous  l'avons  supposé,  et  que 
par  conséquent  les  lignes  qui  la  joignent  aux  différentes  positions 
que  prend  la  terre,  dans  son  mouvement  autour  du  soleil,  fussent 
notablement  obliques  les  unes  par  rapport  aux  autres,  le  mouve- 
ment apparent  de  l'étoile  serait  plus  complexe  :  il  résulterait  de 
la  coexistence  de  ces  deux  effets,  dont  l'un  est  dû  à  l'influence 
de  la  vitesse  de  la  terre  sur  la  direction  des  rayons  lumineux, 
et  l'autre  au  déplacement  de  la  terre  dans  l'espace.  Mais  ces 
deux  effets  ont  entre  eux  une  différence  essentielle  que  nous 
avons  signalée.  Celui  qui  est  dû  à  la  vitesse  de  la  terre  est  indé- 
pendant de  la  distance  à  laquelle  se  trouve  l'étoile.  Le  grand  axe 
de  l'ellipse  que  chaque  étoile  semble  décrire,  en  vertu  de  l'aber- 
ration,est  le  mOme  pour  toutes lesétoiles.  Au  contraire,  l'effet  pro- 
duit par  le  déplacement  de  la  terre  dans  l'espace  dépend  entière- 
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ment  de  la  distance  qui  sépare  l'étoile  de  la  terre  ;  le  grand  axe 
de  l'ellipse  que  l'étoile  semble  décrire  sur  la  sphère,  par  suite  de 
ce  déplacement  de  la  terre,  est  d'autant  plus  petit  que  l'étoile 
est  plus  éloignée.  On  comprend  donc  que  la  coexistence  de  ces 
deux  effets  donnera  lieu  à  des  résultats  très-divers,  suivant  qu'il 
s'agira  d'une  étoile  plus  ou  moins  éloignée  de  la  terre:  tandis 
que  l'ellipse  d'aberration  conservera  les  mômes  dimensions,  l'el- 
lipse due  au  déplacement  de  la  terre  sera  plus  ou  moins  grande, 
et  aura  par  conséquent  une  influence  plus  ou  moine  marquée 
sur  le  mouvement  apparent  total  de  l'étoile. 

Bradley  n'ayant  rien  trouvé  autre  chose,  dans  le  mouvement 
apparent  annuel  des  étoiles  qu'il  a  observées,  que  ce  qui  résul- 
tait directement  du  phénomène  de  l'aberration,  on  doit  en  con- 
clure que,  pour  toutes  ces  étoiles,  le  mouvement  annuel  dû  au 
déplacement  de  la  terre  était  trop  faible  pour  qu'il  ait  pu  s'en  aper- 
cevoir. 11  n'était  pas  possible  de  tirer  de  là  la  conséquence  quels 
terre  ne  se  mouvait  pas  autour  du  soleil,  car  la  découverte  de 
l'aberration  avait  fourni  une  preuve  positive  de  la  réalité  de  ce 
mouvement  ;  tout  ce  qu'on  pouvait  dire,  c'est  que  les  étoiles  ob- 
servées par  Bradley  étaient  tellement  éloignées,  que  les  dimen- 
sions de  l'orbite  de  la  terre  étaient  comme  nulles,  relativement  à 
la  distance  qui  la  séparait  de  ces  étoiles.  De  ce  que  Bradley  n'a- 
vait pas  trouvé  ce  qu'il  cherchait,  ce  n'était  pas  une  raison  pour 
que  d'autres  ne  le  trouvassent  pas,  en  observant  d'autres  étoiles. 
§  175.  On  comprend  tout  l'intérêt  que  devait  inspirer  aux  astro- 
nomes la  découverte,  et  surtou  t  la  mesu  re  de  ce  mou  vement  annuel 
des  étoiles  dû  au  déplacement  de  la  terre,  quand  on  pense  que,  de 
la  connaissance  de  ce  mouvement ,  on  peut  déduire  immédiatement 
celle  des  distances  de  ces  astres  à  la  terre.  L'angle  SET,  fig.  236, 

compris  entre  les  lignesqui 
joignent  une  étoile  E  au  so- 
leil S  et  à  la  terre  T,  n'est 
autrechose  que  l 'angle  sous 
lequel,  étant  placé  sur  l'é- 
toile, on  verrai  t  le  rayon  ST 
de  l'orbiteterrestre.Sinous 
faisons  abstraction, comme 
nous  l'avons  déjà  fait,  du 
changementdegrandeurde 
ce  rayon  ST  avec  la  position 
de  la  terre  sur  son  orbite, 
nous  pouvons  dire  que  la  plus  grande  NBÀeur  de  l'angle  SET  cor- 
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respond  au  cas  où  l'angle  STE  est  droit  :  cette  plus  grande  valeur 
de  l'angle  SET  est  ce  qu'on  nomme  la  parallaxe  annuelle  de  l'étoile 
E.  Ainsi,  la  parallaxe  annuelle  d'une  étoile,  c'est  l'angle  sous  le- 
quel, étant  placé  sur  l'étoile,  on  verrait  de  face  le  rayon  de  l'orbite 
de  la  terre.  Si  Ton  se  reporte  à  ce  qui  a  été  dit  précédemment 
(§  168),  on  verra  que  la  parallaxe  annuelle  est  précisément  la 
moitié  de  l'angle  sous-tendu  par  le  grand  axe  de  l'ellipse  que 
l'étoile  doit  sembler  décrire  annuellement  en  vertu  du  déplace- 
ment de  la  terre  autour  du  soleil.  Il  est  clair,  d'après  cela,  que, 
de  la  connaissance  de  ce  mouvement  annuel,  pour  une  étoile  en 
particulier,  on  peut  déduire  immédiatement  celle  de  la  parallaxe 
annuelle  de  cette  étoile,  et  par  suite  en  conclure  le  rapport  qui 
existe  entre  la  distance  de  l'étoile  au  soleil  et  le  rayon  de  l'orbite 
de  la  terre. 

Pendant  longtemps  les  efforts  des  astronomes  furent  infruc- 
tueux pour  déterminer  la  parallaxe  annuelle  des  étoiles.  Tout  ce 
qu'on  pouvait  dire,  d'après  l'ensemble  des  observations  entreprî- 
tes pour  y  arriver,  c'est  que  la  parallaxe  annuelle  des  étoiles  ob- 
servées ne  dépassait  pas  1".  Ce  n'est  qu'en  1838  que  la  science 
l'enrichit  d'une  première  donnée  positive  sur  ce  sujet.  Bessel, 
directeur  de  l'observatoire  de  Kœnigsberg,  annonça  à  cette  épo- 
que qu'il  était  parvenu  à  déterminer  la  parallaxe  annuelle  de 
lune  des  étoiles  de  la  constellation  du  Cygne,  celle  qui  porte  le 
n#  61  (voyez  plancbe  I,  page  179).  Nous  allons  voir  en  quoi  cou- 
liste  la  marche  qu'il  a  suivie. 

§  176.  Nous  avons  dit  (§  168)  qu'en  vertu  du  déplacement  de  la 
terre  dans  l'espace,  chaque  étoile  doit  sembler  décrire  annuelle- 
ment une  certaine  ellipse  sur  la  sphère  céleste  ;  et  nous  avons 
observé  ensuite  que  cette  ellipse  doit  avoir  des  dimensions  plus  ou 
moins  petites,  suivant  que  l'étoile  est  plus  ou  moins  éloignée  de 
la  terre.  Il  en  résulte  que,  si  une  étoile  se  trouve  à  une  distance 
de  nous  notablement  moins  grande  que  les  étoiles  que  nous  aper- 
cevons dans  son  voisinage,  son  mouvement  elliptique  annuel  sera 
plus  étendu  que  celui  de  ces  autres  étoiles  ;  elle  devra  donc  nous 
paraître  alternativement  se  rapprocher  et  s'éloigner  d'elles. 

il  est  extrêmement  probable  que  les  étoiles  sont  très  diverse- 
ment éloignées  du  soleil.  Les  recherches  des  astronomes  ayant 
conduit  àadmettre  que  la  parallaxe  annuelle  des  étoiles  les  moins 
éloignées  était  au  plus  égale  à  1",  on  doit  en  conclure  que,  pour 
la  plupart  des  étoiles,  celte  parallaxe  annuelle  est  tellement  fai- 
ble qu'elle  est  tout  à  fait  insensible  aux  observations  :  c'est-à-dire 
que  le  déplacement  de  la  terre,  dans  son  mouvement  autour  du 
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soleil,  ne  donne  lieu  à  aucun  changement  appréciable  dans  la 
position  apparente  de  ces  étoiles,  qui  par  conséquent  peuvent 
être  regardées  comme  entièrement  soustraites  à  cet  effet  du  mou- 
vement de  la  terre.  S'il  existe  dans  une  région  du  ciel  une  étoile 
assez  rapprochée  de  nous  pour  que  sa  parallaxe  annuelle  ne  soit 
pas  insensible,  et  si,  en  môme  temps,  les  autres  étoiles  de  la 
même  région,  étant  situées  beaucoup  plus  loin  que  la  première, 
n'éprouvent  aucun  changement  de  position  par  suite  du  dépla- 
cement de  la  terre,  il  est  clair  que  le  mouvement  annuel  appa- 
rent de  la  première  étoile  pourra  être  déterminé  en  la  comparant 
aux  étoiles  qui  sont  dans  son  voisinage  :  ces  dernières  étoiles  sont 
autant  de  points  de  repère  fixes,  qui  serviront  à  constater  et  à 
mesurer  le  changement  de  position  de  l'étoile  dont  la  parallaxe 
n'est  pas  insensible. 

C'est  sur  ces  idées  que  Bessel  s'est  basé  pour  rechercher  la  pa- 
rallaxe annuelle  de  la  61e  du  Cygne.  Le  mouvement  propre  de 
cette  étoile,  mouvement  dont  nous  parierons  plus  tard,  lui  ayant 
fait  supposer  qu'elle  devait  être  une  des  étoiles  les  moins  éloignées 
de  la  terre,  il  chercha  à  reconnaître  si  elle  se  déplaçait  périodi- 
quement, aux  diverses  époques  de  chaque  année,  par  rapport  aux 
étoiles  qui  l'environnent  dans  le  ciel.  A  cet  effet,  il  mesura  suc- 
cessivement et  un  grand  nombre  de  fois  les  distances  angulaires 
qui  la  séparaient  de  deux  étoiles  voisines,  éloignées  d'elle,  Tune 
d'environ  8',  et  l'autre  de  près  de  12'.  On  comprend  avec  quel 
soin  ces  mesures  de  distances  angulaires  devaient  être  effectuées, 
pour  arriver  à  mettre  en  évidence  un  mouvement  annuel  qui 
avait  échappé  jusque-là  à  l'investigation  des  astronomes.  Les  lu- 
nettes ordinaires  à  réticules  ne  pouvaient  pas  être  employées  : 
un  des  fils  d'un  réticule,  quelque  fins  qu'ils  soient,  aurait  été  ca- 
pable de  couvrir  complètement  la  portion  de  la  sphère  céleste 
dans  laquelle  s'effectuait  le  mouvement  annuel  de  l'étoile.  Bessel 
se  servit  pour  cela  d'un  instrument  spécial,  de  l'héliomètre,  que 
nous  avons  décrit  précédemment  (§  123)  à  l'occasion  de  la  mesure 
du  diamètre  apparent  du  soleil  ;  la  fig.  187  (page  236)  représente 
l'instrument  même  à  l'aide  duquel  il  fit  ses  observations.  Voici 
comment  il  opéra. 

Après  avoir  dirigé  l'instrument  vers  les  deux  étoiles  dont  il  vou- 
lait mesurer  la  distance,  et  avoir  fait  tourner  l'objectif  autour  de 
l'axe  de  la  lunette,  de  manière  à  amener  le  plan  de  séparation  des 
deux  demi-lentilles  à  être  parallèle  à  la  ligne  qui  joignait  les  deux 
étoiles,  il  faisait  glisser  la  demi-lentille  mobile  le  long  de  ce  plan 
de  séparation  ;  alors  les  images  de  chacune  des  deux  étoiles  se  dé- 
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doublaient  :1a  première  de  ces  étoiles  donnait  lieu  aux  deux  ima- 
ges a,  a',  fig.  237,et  la  seconde  produisait  les  deux  images  b,  b'.  En 
continuant  à  faire  glisser  la   demi-lentille 
mobile  à  côté  de  l'autre,  il  voyait  les  images  a  a'  b  U 

a',  b\  s'éloigner  de  plus  en  plus  des  images  Fi#.  237. 

a,  b  ;  et  bientôt  l'image  mobile  a'  de  la  pre- 
mière étoile  coïncidait  avec  l'image  fixe  6  de         'a      '(,     à'     l' 
la  seconde.  11  aurait  pu  s'arrêter  là  :  la  quan-  F     23S 

tité  dont  la  demi-lentille  mobile  avait  été 
déplacée,  pour  amener  les  images  a'  et  b  à  coïncider,  c'est-à-dire 
pour  faire  parcourir  à  l'image  a'  la  distance  ab  des  deux  images 
fixes,  aurait  fourni  la  mesure  de  cette  distance  ab.  Mais,  au  lieu  de 
cela,  Bessei  continuait  à  faire  mouvoir  la  demi-lentille  mobile, 
jusqu'à  ce  que  les  images  mobiles  a',  &',  fussent  placées  au  delà  de 
o,  b9  fig.  238,  de  manière  à  former  trois  distances,  aby  6a',  a'b, 
égales  entre  elles;  il  est  clair  que,  pour  cela,  la  moitié  mobile  de 
l'objectif  avait  dû  se  déplacer  du  double  de  la  quantité  dont  elle 
se  serait  déplacée  pour  produire  seulement  la  coïncidence  des 
deux  images  a\  b,  et  que  le  déplacement  total  de  cette  demi-len- 
tille pouvait  également  servir  à  déterminer  la  distance  ab  des 
deux  étoiles.  Hessel  jugeait  à  la  simple  vue  de  l'égalité  des  trois 
distances  ab,  ba',  a'b'  :  il  trouvait  plus  exact  d'opérer  ainsi  que 
d'établir  la  coïncidence  des  deux  images  a',  b. 

Les  observations  nombreuses  et  extrêmement  précises  faites 
par  Bessei,  conformément  à  ce  que  nous  venons  de  dire,  lui 
manifestèrent  d'une  manière  incontestable  l'existence  du  mou- 
vement annuel  et  périodique  de  la  61e  du  Cygne,  dû  au  déplace- 
ment de  la  terre  autour  du  soleil.  A  certaines  époques  de  l'année, 
cette  étoile  se  rapprochait  constamment  de  Tune  des  deux  étoiles 
auxquelles  il  la  comparait,  et  en  même  temps  elle  s'éloignait  de 
l'autre  ;  six  mois  plus  tard,  elle  se  mouvait  en  sens  contraire,  par 
rapport  à  ces  étoiles  de  comparaison.  Après  avoir  discuté  les 
divers  résultats  qu'il  avait  trouvés  par  l'observation,  il  fixa 
àO",35  la  parallaxe  annuelle  de  la  fi  Ie  du  Cygne.  Des  observa- 
tions faites  depuis,  à  l'observatoire  de  Poulkowa  (près  de  Saint- 
Pétersbourg),  ont  pleinement  confirmé  le  résultat  trouvé  par 
Bessei. 

§  177.  Depuis  la  découverte  de  Bessei,  d'autres  astronomes  ont 
encore  déterminé  les parallaxesannuellesdequelques  étoiles;  mais 
il  n'y  a  guère  que  la  parallaxe  de  Wéga,ouadelaLyre,dontla  va- 
leur ait  été  obtenue  avec  un  degré  d'exactitude  qui  approche  de 
celle  relative  à  la  01e  du  Cygne.  Cette  parallaxe  de  Wéga,  d'après 
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les  observations  do  MM.Struvcet  Pétera  (de  Poulkowa),est de 0^,23. 

Pour  que  la  grandeur  apparente  d'uneligne  droite,  vue  de  face, 
se  réduise  à  0",35,  il  faut  que  cette  ligne  soit  à  une  distance  de 
l'œil  égale  à  595,425  fois  sa  longueur.  Or,  la  parallaxe  annuelle 
de  la  01e  du  Cygne  n'est  autre  chose  que  la  grandeur  apparente 
du  rayon  de  l'orbite  de  la  terre,  vu  de  face  par  un  observateur 
qui  serait  placé  sur  l'étoile  môme  :  donc  la  distance  de  cette  étoile 
au  soleil  est  de  plus  de  595  000  fois  la  distance  moyenne  du  soleil 
à  la  terre.  Il  est  difficile  de  se  faire  une  idée  un  peu  nette  d'une 
si  énorme  distance.  Si  on  l'exprimait  en  lieues,  on  aurait  un  nom- 
bre considérable  qui  ne  représenterait  rien  à  l'esprit,  parce  qu'il 
sortirait  trop  des  limites  des  nombres  que  nous  rencontrons 
habituellement.  Le  meilleur  moyen  auquel  nous  puissions  avoir 
recours, "pour  apprécier  à  sa  juste  valeur  cette  grande  distance  dtf 
soleil  à  la  61e  du  Cygne,  consiste  a  chercher  le  temps  que  la  lu- 
mière met  à  la  parcourir.  La  lumière,  dont  la  vitesse  est  d'envi- 
ron 77  000  lieues  par  seconde,  emploie  8«n  18*à  venir  du  soleil  à 
la  terre  ;  il  lui  faut  plus  de  9  ans  pour  parcourir  la  distance  qui 
nous  sépare  de  l'étoile  dont  il  s'agit. 

D'après  la  valeur  qui  a  été  assignée  à  la  parallaxe  annuelle  de 
Wéga,  sa  distance  au  soleil  est  à  la  distance  de  la  61e  du  Cygne, 
dans  le  rapport  de  3  à  2  :  la  lumière  met  environ  14  ans  à  nous 
venir  de  Wéga. 

On  comprend  maintenant  pourquoi  nous  avons  dit  (§74)  que  les 
considérations  basées  sur  l'étude  du  mouvement  diurne  des  étoiles 
étaient  loin  de  pouvoir  nous  donner  une  idée  de  la  distance  qui 
nous  sépare  de  ces  astres.  L'étude  attentive  des  circonstances  que 
présente  le  mouvement  diurne  en  divers  lieux  de  la  terré  montre 
bien  que  les  dimensions  du  globe  que  nous  habitons  sont  insen- 
sibles relativement  à  la  distance  qui  existe  entre  lui  et  les  étoiles. 
Mais  les  développements  dans  lesquels  nous  venons  d'entrer  nous 
font  voir  que  l'orbite  de  la  terre,  dont  le  rayon  est  24  000  fois  plus 
grand  que  celui  du  globe  lui-même,  se  trouve  à  très- peu  près 
dans  le  môme  cas;  puisque  le  déplacement  de  la  terre  le  long  de 
celte  orbite  n'influe  pas  d'une  manière  appréciable  sur  la  position 
apparente  de  la  plus  grande  partie  des  étoiles,  et  que  ce  n'est 
que  par  l'emploi  de  moyens  d'une  précision  extraordinaire  qu'on 
a  pu  reconnaître  l'influence  extrêmement  faible  de  ce  déplace- 
ment sur  un  très-petit  nombre  d'entre  elles. 

§  -1 78.  Résumé  des  notions  acquises  sur  le  mouvement 

de  la  terre.  —  Avant  de  quitter  le  sujet  qui  vient  de  nous  occu- 

/wr,  il  ne  sera  pas  inutile  de  résumer  en  peu  de  mots  les  divers 
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tauliats  auxquels  nous  sommes  parvenus,  relativement  au  mou- 
ement  de  la  terre. 

Le  soleil  est  immobile  dans  l'espace;  ou  au  moins  nous  le  re- 
arderons  comme  tel,  jusqu'à  ce  que  des  considérations  que  nous 
évelopperons  plus  tard  nous  montrent  qu'il  est  probablement 
nimé  d'un  mouvement  de  translation,  dont  nous  n'avons  pas 
ncore  pu  reconnaître  l'existence  dans  les  phénomènes  que  nous 
vous  étudiés. 

La  terre  se  meut  autour  du  soleil,  en  décrivant  chaque  année 
me  ellipse  dont  cet  astre  occupe  un  des  foyers  ;  elle  parcourt  son 
)rbite  elliptique  conformément  à  la  loi  des  aires.  Le  plan  de 
cette  orbite  ne  conserve  pas  une  position  invariable 'dans  l'espace; 
il  change  peu  à  peu  de  direction,  ce  qui  occasionne  une  diminu- 
tion progressive  de  l'obliquité  de  l'écliptique.  Le  grand  axe  de 
l'ellipse  décrite  par  la  terre  change  aussi  insensiblement  de  di- 
rection, en  tournant  très-lentement  autour  du  soleil,  dans  le  sens 
même  du  mouvement  de  la  terre. 

fcn  même  temps  que  la  terre  se  meut  autour  du  soleil,  elle  est 
mimée  d'un  mouvement  de  rotation  sur  elle-même,  autour  d'un 
«e  incliné  par  rapport  au  plan  de  son  orbite.  Cet  axe  de  rotation 
de  la  terre  se  transporte  à  peu  près  parallèlement  à  lui-même; 
en  sorte  que,  pendant  un  certain  temps,  il  peut  être  regardé 
cogaoïc  étant  toujours  dirigé  vers  un  même  point  du  ciel.  Cepen- 
dant, ce  parallélisme  ne  se  conserve  pas  rigoureusement  ;  l'axe 
de; la  terre  est  animé  dans  l'espace  d'un  double  mouvement,  qui 
change  peu  à  peu  sa  direction.  11  possède  d'abord  un  mouvement 
■qyen,  en  vertu  duquel  il  tourne  autour  de  la  perpendiculaire 
»u flan  de  l'écliptique,  en  faisant  avec  elle  un  angle  qui  reste- 
lit  toujours  le  même,  si  le  plan  de  l'écliptique  ne  changeait  pas 
loi -même  de  direction  dans  l'espace,  Ln  outre,  il  oscille  autour 
de  lu  position  moyenne  qui  résulte  du  mouvement  précédent 
considéré  seul,  et  décrit  ainsi  un  petit  cône  elliptique,  dont  cette 
position  moyenne  est  l'axe  de  figure. 

Le  mouvement  de  translation  de  la  terre  autour  du  soleil  est  la 
cause  du  mouvement  annuel  dont  le  soleil  nous  paraît  animé.  Il 
occasionne  un  mouvement  apparent  annuel  de  chaque  étoile, 
mouvement  dont  l'amplitude  est  d'autant  plus  petite  que  l'étoile 
est  plus  éloignée  ;  la  grande  distance  à  laquelle  se  trouvent  les 
étoiles  fait  que,  pour  la  plupart  d'entre  elles,  ce  mouvement  est 
trop  faible  pour  être  sensible  aux  observations,  et  que  l'on  n'a 
pu  en  constater  l'existence  que  dans  un  très-petit  nombre  de  cas. 
U  vitesse  dont  la  terre  est  animée,  dans  son  mou\CR\&wt  rofitaxt. 
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du  soleil,  fait  paraître  les  astres  dans  une  direction  un  peu  diffé- 
rente de  celle  dans  laquelle  ils  se  trouvent  réellement,  et  occa- 
sionne ainsi  le  mouvement  apparent  des  étoiles,  que  nous  avons 
désigné  sous  le  nom  d'aberration. 

La  rotation  de  la  terre  sur  elle-même  donne  lieu  aux  apparen- 
ces du  mouvement  diurne  du  ciel;  c'est  elle  qui  produit  la  suc- 
cession des  jours  et  des  nuits  en  chaque  lieu.  Le  changement  de 
position  de  Taxe  de  rotation,  par  rapport  au  soleil,  détermine  les 
diverses  circonstances  qui  constituent  les  saisons. 

MESURE    DU  TEMPS  PAR  LE  MOUVEMENT  DU   SOLEIL. 

§  179.  Temps  solaire  —  Nous  avons  déjà  donné  (§  127)  une 
première  indication  de  l'emploi  du  mouvement  du  soleil  pour  me- 
surer le  temps.  Nous  avons  dit  que  le  temps  compris  entre  deux 
passages  successifs  du  soleil  au  méridien  est  ce  qu'on  nomme  un 
jour  solaire.  Ce  jour  se  divise,  comme  le  jour  sidéral,  en  24  heu- 
res; l'heure  se  subdivise  en  60  minutes,  et  la  minute  en  60  se- 
condes :  le  temps,  évalué  au  moyen  du  jour  solaire  et  de  ses 
subdivisions,  se  nomme  temps  solaire. 

Les  astronomes  font  habituellement  commencer  le  jour  solaire 
à  l'instant  même  du  passage  du  soleil  au  méridien,  c'est-à-dire  A 
midi,  et  le  terminent  au  passage  suivant  ;  ils  comptent  les  heures 
d'une  manière  continue,  du  commencement  à  la  fin,  c'est-à-dire 
de  0  à  24.  Mais,  pour  les  usages  ordinaires  de  la  vie,  il  est  pins 
commode  de  ne  pas  faire  commencer lejour  à  midi.  On  le  fait  par- 
tir de  l'instant  qui  est  également  éloigné  de  deux  midis  consécutifs, 
instant  auquel  on  donne  le  nom  de  minuit.  On  compte  d'ailleurs 
les  heures  de  0  à  12,  de  minuit  à  midi  ;  puis  on  recommence  à 
les  compter  de  0  à  12,  de  midi  au  minuit  suivant.  Et,  pour  dis- 
tinguer les  heures  relatives  à  la  première  période  de  celles  delà 
seconde,  on  désigne  ces  deux  périodes  du  jour  sous  les  noms  de 
matin  pour  la  première,  et  de  soir  pour  la  seconde.  Le  jour  com- 
mençant ainsi  à  minuit,  et  se  composant  de  deux  périodes  suc- 
cessives de  chacune  1 2  heures,  se  nomme  jour  civil;  on  donne  par 
opposition  lenomde/our  astronomique  au  jour  tel  que  l'emploient 
les  astronomes,  c'est-à-dire  au  jour  qui  commence  à  midi,  et  dans 
lequel  on  compte  les  heures  d'une  manière  continue,  de  0à24» 

Les  horloges  réglées  sur  le  temps  solaire  sont  ordinairement 

construites  de  manière  que  l'aiguille  des  heures  fait  le  tour  duca- 

dran  dans  l'espace  de  12  heures.  Le  cadran  est  divisé  en  12  parties 

égales,  dont  chacune  correspond  à  vme  heure.  L'aiguille  doit 
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coïncider  avec  le  point  du  cadran  qui  sert  d'origine  à  la  gradua- 
tion, chaque  fois  que  le  centre  du  soleil  traverse  le  méridien  du 
lieu.  Par  ce  moyen,  l'aiguille  fait  tous  les  jours  un  tour  entier 
depuis  minuit  jusqu'à  midi,  puis  un  second  tour  de  midi  au  mi- 
nuit suivant  :  elle  marque  donc  successivement  les  heures  du 
matin  et  celles  du  soir. 

Il  est  à  peine  nécessaire  d'ajouter  que  les  horloges,  réglées  sur  le 
temps  solaire,  en  différents  lieux,  ne  marquent  pas  toutes  la  même 
heure  à  un  même  instant.  Le  soleil  traversant  successivement  les 
méridiens  de  ces  divers  lieux,  le  jour  civil  ou  astronomique  ne 
commence  pas  partout  en  même  temps.  L'avance  ou  le  retard  de 
l'heure  solaire  d'un  lieu,  sur  l'heure  solaire  correspondante  d'un 
autre  lieu,  dépenddeladifférencedelongitudede  cesdeux  lieux,  et 
est  liée  d'une  manière  très-simple  à  cette  différence  de  longitude. 
En  effet,  le  cercle  horaire  du  soleil  employant  24  heures  solaires  à 
faire  le  tour  entier  de  l'axe  du  monde,  il  lui  faut  une  heure  solaire 
pour  tourner  d'un  angle  de  J5°,une  minute  pour  tourner  d'unangle 
de  15',  une  seconde  pour  tourner  d'un  angle  de  15".  D'après  cela, 
il  sera  facile  de  voir  combien  de  temps  le  cercle  horaire  du  soleil 
meta  aller  du  méridien  d'un  lieu  au  méridien  d'un  autre  lieu,  lors- 
qu'on connaîtra  la  différence  de  longitude  de  ces  deux  lieux  ;  et  ce 
temps  sera  précisément  l'avance  ou  le  relard  du  temps  solaire  de 
l'an  des  deux  lieux  sur  l'autre.  Ainsi,  la  longitude  de  Brest  étant 
de  6°  49'  42"  à  l'ouest  du  méridien  de  Paris,  les  horloges  réglées 
sur  le  temps  solaire  de  Brest  doivent  être  en  retard  de  27m  48s,8 
inr  celles  de  Paris  ;  de  même,  la  longitude  de  Strasbourg  étant  de 
5*Î4'  54"  à  l'est  du  méridien  de  Paris,  les  horloges  de  Strasbourg 
doivent  être  en  avance  de  2tm  398,6  sur  celles  de  Paris. 

Lorsque  nous  avons  fait  connaître  le  principe  de  la  mesure  des 
longitudes  géographiques  (§  98),  nous  avons  basé  cette  mesure  sur 
l'observation  du  temps  sidéral  compris  entre  les  passages  d'une 
même  étoile  dans  les  méridiensdes  deux  lieux  dont  on  veut  trouver 
la  différence  de  longitude.  Il  est  clair  qu'on  peut  également  arriver 
ou  résultat  en  cherchant  le  temps  solaire  compris  entre  les  pas- 
sages du  centre  du  soleil  dans  ces  deux  méridiens.  Or,  ce  temps 
n'est  autre  chose  que  la  différence  des  heures  marquées  simulta- 
nément par  deux  horloges  réglées  sur  les  temps  solaires  des  deux 
lieux  dont  il  s'agit:  on  n'aura  donc  qu'à  comparer  les  marches  de 
ces  deux  horloges,  en  employant  un  des  moyens  indiqués  (§  98), 
pour  trouver  la  différence  de  longitude  qu'on  veut  obtenir. 

§  180.  Pour  régler  une  horloge  sur  le  temps  solaire,  il  faut  taire 
m  sorte  qu'elle  marque  0h0m  08  à  l'instant  précis  uvvlfc  m\Vx*  &\\ 
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soleil  pusse  au  méridien  du  lieu  où  l'horloge  se  trouve.  Pour  cela, 
ou  peut  employer  plusieurs  moyens  que  nous  allons  indiquer. 

Lorsqu'on  a  une  lunette  méridienne  à  sa  disposition  (§  81),  il 
suffit  d'observer  successivement  les  passages  des  deux  bords  du 
soleil,  à  l'aide  de  celte  lunette,  pour  en  conclure  avec  une  grande 
exactitude  l'instant  auquel  le  centre  de  l'astre  a  traversé  le  méri- 
dien du  lieu  ;  si  l'horloge  que  l'on  veut  régler  ne  marque  pasONW 
à  cet  instant,  on  saura  de  combien  elle  avance  ou  elle  retarde,^ 
l'on  pourra  la  remettre  à  l'heure.  Ce  moyen  réunit  le  double 
avantage  d'être  très-simple,  et  de  fournir  la  plus  grande  précision 
que  Ton  puisse  atteindre;  mais  il  ne  peut  évidemment  être  em- 
ployé que  dans  un  très-petit  nombre  de  cas. 

Un  gnomon  (§§  120  et  121)  permettant  également  d'obsener 
l'instant  du  passage  du  soleil  au  méridien,  on  peut  s'en  servir  deh 
même  manière  que  de  la  lunette  méridienne,  pour  régler  une  hor- 
loge ;  mais  il  n'est  pas  possible  d'arriver  ainsi  à  une  aussi  grande 
précision.  Les  cadrans  solaires,  qui  sont  de  véritables  gnomons^oot 
construits  dans  ce  but  ;  mais,  par  une  disposition  spéciale  que  nom 
expliquerons  bientôt,  ils  ne  font  pas  seulement  connaître  l'instant 
où  il  est  midi:  ils  indiquent,  en  outre,  à  un  instant  quelconque  de  la 
journée,  Theureque  doit  marquer  une  horloge  réglée  sur  le  tempi 
solaire,  etpeuvent  par  conséquent  remplacerune  pareille  horloge. 

En  vertu  du  mouvement  diurne,  le  soleil,  après  son  lever,  monte 
d'abord  de  plus  en  plus  au-dessus  de  l'horizon,  jusqu'à  midi;  puis 
sa  hauteur  diminue  progressivement,  jusqu'à  son  coucher.  La  sy- 
métrie que  présente  ce  mouvement  apparent  diurne  du  soleil, pat 
rapport  au  méridien  du  lieu,  fait  que  les  instants  auxquels  il  se 
trouve  à  une  môme  hauteur  au-dessus  de  l'horizon,  avant  et  après 
midi,  sont  également  éloignés  de  midi.  Si  donc  on  mesure  la  hau- 
teur du  soleil  au-dessus  de  l'horizon  à  un  instant  quelconque,  avant 
midi,  puis  qu'après  midi  on  attende  l'instant  auquel  la  hauteur 
du  soleil  redevient  égale  à  celle  que  Ton  avait  trouvée  d'abord,  la 
comparaison  des  heures  marquées  par  l'horloge,  à  ces  deux  in- 
stants, fera  voir  de  combien  elle  avance  ou  elle  retarde  sur  le 
temps  solaire.  Le  changement  de  la  déclinaison  du  soleil,  dans 
l'intervalle  des  deux  observations,  les  réfractions  inégales  que 
les  rayous  solaires  peuvent  éprouver  de  la  part  de  l'atmosphère, 
en  raison  des  variations  de  température  et  de  pression,  soutau- 
tantde  causes  qui  tendent  à  rendre  inexact  le  résultat  qu'on  ob- 
tient ainsi.  Il  existe  des  moyens  de  se  mettre  à  l'abri  de  ces  causes 
d'erreur;  mais  ce  serait  sortir  du  cadre  de   cet  ouvrage  que 
d'entrer  dans  plus  de  déta\\skcfcs>\i\fct;  uousnous  contenterons 
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d'avoir  fait  connaître  le  principe  de  la  méthode,  qui  porte  le 
nom  de  méthode  des  hauteurs  correspondantes. 

La  mesure  d'une  seule  hauteur  du  soleil  au-dessus  de  l'horizon, 
effectuée  à  un  instant  quelconque  de  la  journée,  suffit  pour  faire 
connaître  l'heure  que  doit  marquer  à  cet  instant  une  horloge  réglée 
sur  le  temps  solaire,  si  Ton  connaît  la  latitude  géographique  du  lieu 
où  Ton  est  placé.  Soient  en  effet  S,  fig.  239,  la  position  du  centre  du 
soleil  sur  la  sphère  céleste,  à  l'instant  que  l'on  considère,  X  le  zénith 
du  lieu,  et  P  le  pôle.  La  dislance  zénithale  PZ  du  pôle  est  le  com- 
plément de  la  latitude  du  lieu  (§  98);  cette  distance  zénithale  est 
donc  connue.  En  outre,  la  distance  SP  du  soleil  au  pôle  est  fournie 
par  la  Connaissance  des  temps,  qui  donne  la  valeur  de  son  complé- 
ment SA, ou  de  la  déclinaison  du  soleil  pour  une  époque  quelcon- 
que, et  par  conséquent  pour  l'époque  particulière  à  laquelle  se  fait 
l'observation.  Enfin,  la  distance 
SZ  du  soleil  au  zénith  résulte, 
soit  de  la  mesure  qu'on  en  fait 
directement,  soit  de  la  mesure 
delà  hauteur  SB  du  soleil  au- 
dessus  de  l'horizon,  hauteur 
foi  en  est  le  complément.  La 
connaissance  des  trois  côtés  du 
triangle  sphérique  SPZ  fait 
qu'on  peut  en  conclure,  par  un 
calcul  trigonométrique,  l'angle 
ZPS  compris  entre  le  cercle  de 
inclinaison  PS  du  soleil,  et  le 
méridien  PZ.  Cet  angle  ZPS 
es!  précisément  l'angle  dont  le 
cercle  de  déclinaison  du  soleil  a  tourné  autour  de  Taxe  du  monde, 
depuis  l'instant  où  le  centre  de  l'astre  a  traversé  le  méridien  : 
dés  qu'on  le  connaît,  on  en  déduit  immédiatement  le  temps  qui 
s'est  écoulé  depuis  ce  passage,  jusqu'à  l'instant  où  l'observation  a 
été  faite,  c'est-à-dire  l'heure  que  doit  marquer  à  ce  dernier  instant 
une  horloge  réglée  sur  le  temps  solaire  ;  car  le  cercle  de  décli- 
naison du  soleil  emploie  24  heures  solaires  à  tourner  de  300  de- 
grés, et  par  conséquent  il  lui  faut  une  heure  solaire  pour  décrire 
un  angle  de  15  degrés,  une  minute  de  temps  solaire  pour  dé- 
crire un  angle  de  15  minutes,  une  seconde  de  temps  solaire  pour 
décrire  un  angle  de  15  secondes.  L'angle  ZPS  est  souvent  désigné 
sous  le  nom  $  angle  horaire  au  soleil  :  cette  expression  trouve  natu- 
rellement son  explication  dans  ce  qui  précède.  Oem£mfeQVkfawc\* 
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souvent  le  nom  de  plan  horaire  du  soleil,  au  plan  de  son  cercle  de 
déclinaison  PS.  Il  est  clair  que  la  distance  zénithale  SZ  du  soleil, 
dont  on  se  sert  pour  taire  le  calcul  de  l'angle  horaire  SPZ,  doit  être 
celle  que  l'on  obtiendrait  si  l'atmosphère  ne  réfractait  par  le* 
rayons  lumineux,  et  si  l'on  liait  placé  au  centre  de  la  terre,  au  lieu 
d'être  en  un  point  de  sa  surface  :  on  doit  donc  appliquer  a  la  dis- 
tance zénithale  du  soleil,  telle  que  l'observation  la  donne,  les 
corrections  relatives,  d'une  part,  à  la  réfraction  atmosphérique 
(§  89),  d'une  aulre  part,  à  la  parallaxe  (§  150). 

Pour  pouvoir  employer  cettederniôre  méthode,  qui  suppose  cob- 
nue  la  latitude  du  lieu  où  l'on  se  trouve,  il  suffit  d'avoir  fait  une 
première  observation  du  soleil  vers  midi,  afin  de  déterminer  cette 
latitude.  A  cet  effet  on  observe  la  hauteur  du  soleil  au-dessus  de 
l'horizon,  lorsqu'on  pense  que  l'astre  est  peu  éloigné  du  méridien, 
ell'on  continue  cette  observation  jusqu'à  ce  que  la  hauteur  du  soleil 
cesse  d'augmenter.  Le  complément  de  la  hauteur  maximum  SU 
ainsi  obtenue,  sera  la  distance  zénithale  S'Z  du  soleil,  à  l'instantde 
son  passage  au  méridien  :  si  à  cette  distance  S'Z  on  ajoute  la  décli- 
naison S'Ë  du  soleil,  fournie  par  la  Connaissance  des  temps,  pour 
l'époque  de  l'observation,  on  aura  la  distance  ZEduzénithàTéqua- 
teur,  quantité  qui  est  précisément  la  latitude  du  lieu.  La  latitude 
étant  déterminée  de  cette  manière,  on  sera  en  mesure  de  régler  son 
horloge  sur  le  temps  solaire,  conformément  à  ce  que  nous  avons 
dit,  au  moyen  d'une  autre  observation  du  soleil,  faite  après  que 
l'astre  se  sera  convenablement  éloigné  du  méridien. 

§  181.  Les  deux  dernières  méthodesque  nous  venons  d'indiquer, 
pour  régler  une  horloge  sur  le  temps  solaire,  nécessitent  la  mesure 
de  la  hauteur  du  soleil  au-dessus  de  l'horizon,  ou,  ce  qui  revient 
au  môme,  la  mesure  de  sa  distance  zénithale,  qui  en  est  le  com- 
plément. Cette  mesure  peut  s'effectuer,  soit  au  moyen  du  cercle 
répétiteur  ou  du  théodolite,  soit  au  moyen  du  sextant. 

Nous  avons  vu  comment  on  effectue  la  mesure  d'une  distance 
zénithale  au  moyen  du  cercle  répétiteur (§§  42  à  45),  en  appliquant 
le  principe  de  la  répétition  des  angles  ;  nous  avons  vu  aussi  que  le 
théodolitepeutêtreemployéexactementdelamémenianière(§41). 
Mais  il  se  présente  une  difficulté,  quand,  au  lieu  de  chercher  la 
distance  zénithale  d'un  point  qui  reste  immobile,  on  veutdétermi- 
ncr  celle  d'un  astre,  qui  se  déplace  constamment  et  assez  rapide- 
ment, en  vertu  du  mouvement  diurne.  D'après  la  méthode  indi- 
quée pour  effectuer  cette  mesure,  on  doit  observer  au  moins  deux 
fois  l'astre  dont  il  s'agit;  on  l'observe  deux,  quatre,  six,...  fois 
suivant  qu'on  veut  avoir  un  <wg\ii  devra,  quatre,  six,...  fois  plus 
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grand  que  la  distance  zénithale  que  Ton  cherche.  L'astre  étant 
en  mouvement,  sa  distance  zénithale  a  une  valeur  particulière  a 
l'instant  de  chacune  de  ces  observations  successives,  et  cette  valeur 
change  d'une  observation  à  une  autre;  l'angle  obtenu  à  la  fin  de 
l'opération,  au  lieu  d'être  le  double,  le  quadruple,  le  sextuple,... 
d'une  même  distance  zénithale,  est  donc  la  somme  de  deux, 
quatre,  six,...  distances  zénithales  différentes.  On  se  demande 
alors  ce  que  peut  être  le  résultat  qu'on  obtient  en  trailant  cet 
angle  total  comme  s'il  était  réellement  le  multiple  d'une  même 
distance  zénithale.  Voici  comment  on  lève  cette  difficulté.  On 
admet  que,  pendant  la  durée  de  l'opération,  la  distance  zénithale 
tarie  proportionnellement  au  temps  ;  et  en  conséquence,  après 
iToir  opéré  exactement  de  môme  que  si  l'astre  était  immobile, 
ea  ayant  soin  cependant  de  noter  l'heure  marquée  par  un  chro- 
nomètre lors  de  chacune  des  observations  partielles,  on  prend 
h  moyenne  des  temps  ainsi  obtenus,  et  l'on  regarde  la  distance 
lénithale  trouvée  comme  étant  celle  de  l'astre  à  l'instant  qui 
correspond  à  celte  moyenne.  Dans  la  plupart  des  cas,  cette  mé- 
thode approximative  est  d'une  exactitude  suffisante  pour  déter- 
miner l'heure  par  la  mesure  de  la  distance  zénithale  du  soleil, 
nrtout  si  Ton  croit  pouvoir  se  contenter  de  deux  observations 
partielles  de  l'astre,  ce  qui  suffit  en  effet  presque  toujours.  Si  l'on 
Toplait  pousser  l'exactitude  plus  loin,  il  faudrait  avoir  recours  à 
des  moyens  de  calcul  que  nous  ne  pouvons  indiquer  ici.  Bien 
entendu  que,  pour  déterminer  la  distance  zénithale  du  soleil,  à 
l'aide  du  cercle  répétiteur  ou  du  théodolite,  on  opère  en  visant, 
loil le  point  le  plus  haut,  soit  le  point  le  plus  bas  de  son  disque; 
et  quand  on  a  obtenu  la  distance  zénithale  du  point  qui  a  été  visé, 
on  en  déduit  sans  peine  celle  du  centre  du  soleil,  en  ajoutant 
on  retranchant  la  moitié  du  diamètre  apparent  de  l'astre,  diamètre 
dont  la  valeur  est  fournie  par  la  Connaissance  des  temps  pour  l'é- 
poque de  l'observation. 

Pour  mesurer  la  hauteur  du  soleil  au-dessus  de  l'horizon,  en  se 
servant  du  sextant  (§  4U),  on  peut  employer  deux  moyens.  Le  pre- 
mier consiste  à  observer  l'astre  directement  et  par  réflexionsur  un 
horizon  artificiel,  sur  la  surface  d'une  masse  de  mercure  immobile 
par  exemple  ;  en  mesurant  l'angle  compris  entre  le  bord  inférieur 
du  disque  du  soleil  et  l'image  decebord  produite  par  réflexion  sur 
la  surface  du  mercure,  on  trouve  ainsi  le  double  de  la  hauteur  du 
bord  inférieur  du  soleil  au-dessus  de  l'horizon  :  la  moitié  de  cet 
angle,  auguientée  de  la  moitié  du  diamètre  apparent  de  l'astre, 
donne  la  hauteur  de  son  centre  au-dessus  de  Y\voy\ioi\  A&sr&jwA 
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moyen,  que  l'on  ne  peut  employer  que  lorsqu'on  est  sur  la  mer  ou 
dans  son  voisinage,  consiste  à  mesurer  la  distance  du  bord  inférieur 
du  disque  du  soleil  A  la  limite  apparente  de  la  surface  de  la  mer,  en 

tenantlesextantdansunplso 
vertical.  Si  le  rayon  visuel, 
dirigé  vers  cette  limite  appa- 
rente de  la  surface  delà  mer, 
étuithorisontal,onauraitbieD 
iA  ainsi  la  hauteur  du  bord  il 

H  ^H-L 80]eQ  au-dessus  de  Thorium 

et  par  suite  la  hauteur  de  soi 

centre.  Mais  il  n'en  est  pts 

Fig.  240.  ainsi  :  ce  rayon  visuel  était 

une  tangente  AB,  fig.îkù,i 
la  surface  arrondie  de  la  mer,  menée  par  l'œil  À  de  l'observateur, 
sa  direction  est  nécessairement  abaissée  d'une  certaine  quantité 
au-dessous  de  l'horizon  AH.  On  doit  donc  diminuer  la  distance 
angulaire  SABdu  bord  du  soleil  au  bord  de  la  mer,  de  l'angle  BAB, 
pour  avoir  la  hauteur  du  bord  du  soleil  au-dessus  de  l'horison. 
L'angle  BAH,  qu'on  nomme  la  dépression  de  V horizon,  est  plus  00 
moins  grand,  suivant  que  la  hauteur  AC  de  l'œil  de  l'observateur, 
au  dessus  de  la  surface  de  la  mer,  a  telle  ou  telle  valeur  ;  on  peut 
en  faire  le  calcul  facilement,  pour  chaque  valeur  de  la  hauteur 
AC,  d'après  la  connaissance  qu'on  a  du  rayon  delà  surface  sphé* 
riqueavec  laquelle  la  surface  de  la  mer  se  confond  sensiblement 
Le  tableau  suivant  donnera  une  idée  delà  grandeur  de  la  dépres- 
sion que  l'on  obtient  ainsi.  • 


i 


HAUTEUR  AC 

au-dessus  de  li  surrace 

DK  LA  MB*. 

DÉPRESSION 
de  l'horizon, 

BAH. 

HAUTEUR  AC 

au-dessus  de  la  surface 

DB   LA   MBR. 

DÉPRESSION 

de  l'horizon, 

BAH. 
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8' 36' 
10  34 
12  12 

§  182.  Cadrans  solaires.  —  Les  cadrans  solaires  sont  des 

gnomons  destinés  à  fuire  connaître,  à  un  instant  quelconque  de 

la  journée,  l'heure  que  doit  marquer  une  horloge  réglée  sur  le 

temps  solaire,  et  pouvant  pat  coua^q^wV.  Verne  lieu  d'une  pa- 
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reille  horloge.  On  donne  à  ces  instruments  des  formes  Iree- 
diverses  ;    mais    leur  y 

construction  repose 
inr  un  même  prin- 
cipe, que  nous  allons 
faire  connaître. 

Imagi  u  ons  qu  'u  n  cli- 
gnedroiteAB,As.24l, 
lit  été  tracée  dans  la 
direction  de  l'aie 
monde;  qu'on  ait  Tait  . 
pisser  par  cette  ligne 
droite  un  plan  verti- 
cal MM',  qui  ne  sera 
mire  chose  que  le 
plan  méridien:'  puis 
rn'on  ait  mené  égale- 
Dent  par  celte  ligne 
AB,  une  série  d'autres  M 

(fais  PP',  QQ'.  RR'.  n*  "'■ 

(fis  que  l'angle  de  MM'  avec  PP1  soit  de  1H  degrés,  que  l'angle 
de  PP1  avec  QQ/  soit  aussi  de  15  degrés,  que  l'angle  de  QQ/ avec 
HR'  soit  encore  de  15  degrés,  et  ainsi  de  suite.  En  faisant  passer 
parla  ligne  AB  tous  les  plans  que  l'on  pourra  mener,  de  manière 
tHtisfaire  à  la  condition  qui  vient  d'être  énoncée,  on  finira  par 
iroir  en  tout  douze  plans,  ou  bien  encore  vingt-quatre  demi- 
plans,  disposés  régulièrement  tout  autour  de  la  ligne  AB,  et  divi- 
HDlcn  vingt -quatre  parties  égales  les  360  degrés  qu'un  quelcon- 
que de  ces  plans  décrirait,  s'il  tournait  de  manière  a  Taire  un 
tour  entier  autour  de  cette  ligne. 

Le  mouvement  diurne  du  soleil  peut  être  regardé  comme  s'ef- 
fectuant  autour  delà  ligne  AB,  en  raison  du  peu  de  distance  qui 
eiisle  entre  cette  ligne  et  l'axe  de  relation  de  la  terre,  eu  égard  à 
la  distance  de  la  terre  au  soleil.  A  midi,  le  soleil  se  trouve  dans  le 
plan  méridien  MM'.  De  midi  à  I  heure,  son  cercle  de  déclinai- 
son tourne  de  15  degrés  autour  de  la  ligne  AA';  ce  cercle  de 
déclinaison  vient  donc  se  placer  à  une  heure  dans  le  plan  PP'. 
De  1  heure  à  2  heures,  le  cercle  de  déclinaison  du  soleil  tourne 
encore  de  15  degrés  autour  de  AA';  en  sorte  qu'a  2  heures,  il 
se  place  dans  le  plan  QQ/. 

En  continuant  de  celle  manière,  on  verra  que  le  centre  du  soleil 
traverse  successivement  chacun  des  plans  MM',  PP,  QQ',  lin  .... 
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nui  instants  auxquels  commencent  les  diverse!  heures  dont  se 
compose  le  jour  solaire.  L'observation  du  passage  du  centre  du 
soleil  dans  le  plan  méridien  MM'  Tait  connaître  l'instant  auquel 
■  lest  midi;  une  observation  analogue,  failepourchacundesplani 
ri'',  tjn;,  lllt'...,  fera  donc  connaître  de  ma  me  les  instants  aui- 
quels  il  est  I  heure,  2  heures,  3  heures,  etc. 

Pour  que  l'observation  de  chacun  de  ces  passages  du  soleil, 
dans  les  divers  plans  MM',  PP',  QQf,  HP.'...,  puisse  se  faire  facile- 
ment, il  suffit  qu'on  ait  placé  une  tige  matérielle  et  assez  mince 
suivant  la  direction  AB,  et  qu'on  ait  tracé,  sur  la  surface  d'un    L 
corps  situé  prés  de  cette  tige  les  lignes  d'intersection  de  cette    L 
surface  avec  les  plans  MM',  PP1,  QQ',  RR'...  Au  moment  où  le    £ 
centre 'du  soleil  viendra  traverser  le  plan  PP',  par  exemple,    , 
l'ombre  de  la  tige  AD  se  projettera  évidemment  sur  la  surface   '- 
dont  il  s'agit,  de  manière  a  coïncider  avec  la  ligne  d'intersection 
de  cette  surface  avec  le  plan  PP1;  les  coïncidences  successive! 
de  l'ombre  de  la  tige  AB,  avec  les  lignes  d'intersection  corres- 
pondant aux  divers  plans  MM',  PP1,  QQ1,  feront  donc  connaître  ^ 
les  instants  auxquels  commencent  les  diverses  heures  de  li  C 
journée.  f 

On  voit  par  la  qu'un  cadran  solaire  n'est  autrechose  qu'un  gno-  l 
mon  (g  1 20)  dont  le  style  est  dirigé  suivant  l'axe  du  monde.  Le  ! 
plusordinairementc'cst  sur  la  face  verticale  d'un  mur,  exposéde    ■ 
manière  à  être  éclairé  pat   I 
le  soleil,  que  l'on  reçoit   ! 
l'ombre  du  style,  et  que 
l'on  trace  par  conséquent 
les  lign  es  ho  rairea  avecles- 
quelles  cette  ombre  doit 
v  e  n  i  r  coïnci  d  ersu  ccessire- 
ment;  le  style  est  installé 
d'une  manière  invariable, 
en  avant  de  ce  mur,  dans 
la  position  d'apréslaquelle 
les  lignes  horaires  ont  él<! 
déterminées,/!;/.  2liï.Hais 
on  peut  construire  un  ca- 
dran solaire  sur  une  sur- 
face  plane    quelconque, 
verticale,  horizontale,  ou 
inclinée,  et  même  sur  une 
surface  courbe,  de  telle  forme  et  de  telle  position  qu'on  rou- 
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dra  ;  la  seule  condition  qu'une  surrace  doive  remplir  pour  qu'on 
puisse  y construire  un  ca- 
dran solaire,  c'est  qu'elle 
reçoive  les  rayons  du  so- 
leil pendant  une  portion 
de  la  journée.  Dans  le  cas 
où  le  cadran  solaire  est 
tracé  sur  une  surrace 
plane,  il  est  clair  que  les 
lignes  horaires  sont  des 
lignes  droites,  parlant  tou- 
tes du  point  où  la  surface 
du  cadran  est  percée  par 
la  direction  du  style. 

Souvent,  dans  les  ca- 
bans solaires  de  petites 
fine  usions,  le  style   est 

remplace"  par  une  plaque  *%  **»■ 

métallique  terminée  par 

an  bord  reciiligno  qui  est  dirigé  suivant  l'axe  du  monde,  fig.  243; 
dans  ce  cas,  au  lieu  d'observer  l'ombre  de  In  lige  qui  forme  habi- 
tuellement le  style,  on  observe  le  bord  rectiligne  de  l'ombre  de  la 
flaque  qui  a  été  substituée  a  cette  tige. 

On  apporte  aussi  quelquefois  aux  cadrans  solaires  une  modi- 
fication, que  nous  avons  déjà  fait  connaître,  en  parlant  du  gno- 
mon en  général  (§  121).  Celte  modification  consiste  ù  remplacer 
ta  style  par  une  plaque  percée  d'un  petit  trou,  et  placée  de  ma- 
nière que  ce  trou  soit  situé  sur  la  direclion  même  du  style  auquel 
Il  plaque  est  substituée.  I, a  plaque  percée  produit  une  ombre 
for  la  surface  du  cadran,  et  les  rayons  solaires  qui  traversent  le 
trou  dont  elle  est  munie  viennent  éclairer  un  petit  espace  au  mi- 
lieu decette  ombre  ;  on  observe  la  marche  de  ce  petit  espace  éclairé 
1  travers  les  lignes  horaires,  de  la  même  manière  qu'on  aurait 
observé  la  marche  de  l'ombre  qu'aurait  produite  le  style,  s'il 
n'avait  pas  été  supprimé.  Dans  ce  cas,  le  style  esl  représenté  par 
ht  ligne  droite  que  l'on  imagine  menée  par  le  centre  de  l'ouver- 
ture de  la  plaque  parallèlement  il  l'axe  du  monde  ;  c'est  au 
point  où  cette  ligne  droite  perce  la  surface  du  cadran,  que  doi- 
vent concourir  les  diverses  lignes  horaires. 

Dans  l'explication  du  principe  sur  lequel  repose  la  construction 
d'un  cadran  solaire,  nous  avons  donné  seulement  le  moyen  de 
tracer  les  lignes  qui  correspondent  aux  commencements  des 
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diverses  heures  de  la  journée,  c'est-à-dire  ce  qu'on  nomme  les 
lignes  des  heures.  Il  n'y  a  pas  plus  de  difficulté  à  tracer  les  ligues 
des  demi- heures,  celles  des  quarts  d'heure,  ou  celles  qui  corres- 
pondent à  toute  autre  subdivision  de  l'heure.  Il  suffira  d'inter- 
caler entre  les  divers  plans  MM',  PP',  (W...,  dont  nous  avons 
parlé,  d'autres  plans,  qui  divisent  les  angles  de  15  degrés  formel 
par  ces  premiers  plans,  de  la  même  manière  qu'on  veut  subdiviser 
chaque  heure;  les  intersections  de  ces  nouveaux  plans  avec  11 
surface  du  cadran  solaire,  seront  les  lignes  correspondant  à  ces 
subdivisions  de  l'heure. 

§  183.  Temps  aoira.  —  Nous  avons  déjà  dit  (§  127)  que  la 
durée  du  jour  solaire  n'est  pas  toujours  la  môme.  Le  jour  solaire 
est  plus  grand  que  le  jour  sidéral,  à  cause  de  l'accroissementGonti- 
nuel  de  l'ascension  droite  du  soleil  ;  mais  cet  accroissement  d'ascen- 
sion droite  se  produit,  tantôt  plus  vite,  tantôt  plus  lentement,. et 
l'excès  du  jour  solaire  sur  le  jour  sidéral  vaiie  en  conséquence. 
Maintenant  que  nous  connaissons  les  lois  du  mouvement  do 
soleil,  il  nous  est  facile  de  nous  rendre  compte  des  causes  de  cette 
inégalité  dans  la  vitesse  avec  laquelle  l'ascension  droite  de  l'astre 
s'accroît,  causes  qui  déterminent  en  définitive  l'inégalité  de 
durée  des  jours  solaires.  D'une  part,  nous  savons  que,  le  soleil 
parcourant  son  orbite  elliptique  apparente  conformément  à  la. 
loi  des  aires  (§  148),  son  mouvement  angulaire  autour  de  la  terre 
est  plus  ou  moins  rapide,  suivant  qu'il  est  plus  ou  moins  rap- 
proché d'elle;  la  vitesse  du  soleil  surl'écliptique  ABCD,  fig.  244, 
est  donc  variable  d'une  époque  à  une  autre  de  l'année,  et  l'on 

comprend  que  cette  circons- 
tance seule  doit  donner  lieu 
à  des  variations  correspon- 
dantes dans  la  vitesse  avec 
laquelle  l'ascension  droite  de 
l'astre  augmente.  D'une  autre 
part,  l'obliquité  de  l'écliptique 
sur  l'équateur  fait  que,  lors 
même  que  le  soleil  parcourrait 
uniformément  le  grand  cercle 
de  l'écliptique,  son  ascension 
droite  ne  varierait  pas  de  quan- 
lités  égales  en  temps  égaux. 
F.g.  i44.  Supposons  en  effet  que  le  so- 

leil emploie  le  même  temps  à 
parcourir,  sur  l'écliptique,  les  deux  arcs  égaux  AA',  BB'  pri?. 


TBMPS  MOYEN.  849 

l'un  vers  l'équinoie  du  printemps,  l'autre  vers  le  solstice  d'été  ; 
son  ascension  droite  s'accroîtra  de  AM  dans  le  premier  cas, 
et  de  ME  dans  le  second  cas.  Mais  le  triangle  AMA',  qui  est  rec- 
tangle en  M,  pouvant  être  regardé  comme  un  triangle  recliligne, 
à  cause  de  la  petitesse  de  ses  côtés,  on  voit  que  A  A'  est  plus  grand 
que  AM;  d'un  autre  côté,  Tare  BB',  qui  est  sensiblement  parallèle 
à  l'équateur,  et  qui  mesure  l'écartement  des  deux  cercles  de 
déclinaison  PN,  PE,  près  du  point  B,  est  plus  petit  que  l'arc  d'é- 
qnateur  NE  compris  entre  ces  deux  mômes  cercles  :  les  accrois- 
sements AM,  NE,  de  l'ascension  droite  du  soleil,  correspondant 
aux  temps  égaux  pendant  lesquels  il  décrit  les  arcs  A  A',  BB  sur 
l'écliptique,  sont  donc  inégaux. 

Ainsi  l'excentricité  de  l'orbite  elliptique  du  soleil,  qui  lui  fait 
parcourir  le  grand  cercle  de  l'écliptique  avec  une  vitesse  varia- 
ble, et  l'obliquité  de  l'écliptique  sur  l'équateur,  sont  les  deux 
causes  premières  de  l'inégalité  de  durée  des  jours  solaires.  Si  ces 
ieox  causes  disparaissaient,  c'est-à-dire  si  l'excentricité  de  l'or- 
bite apparente  du  soleil  devenait  nulle,  auquel  cas  il  parcourrait 
uniformément  l'écliptique,  et  si,  en  outre,  le  plan  de  l'écliptique 
coïncidait  avec  l'équateur,  les  jours  solaires  deviendraient  tous 
égaux  entre  eux;  chacun  d'eux  surpasserait  le  jour  sidéral  d'une 
oiéoie  quantité. 

§  184.  Le  jour  solaire  ayant  une  durée  variable  d'une  époque  à 
une  autre,  on  ne  pourrait  pas  prendre  cette  durée  pour  unité, 
dans  une  mesure  précise  du  temps.  Cependant,  pour  ne  pas 
perdre  le  grand  avantage  qu'il  y  avait  à  régler  la  mesure  du  temps 
wr  le  mouvement  apparent  du  soleil,  on  a  pris  pour  unité  le 
jour  moyen,  c'est-à-dire  la  durée  moyenne  du  jour  solaire  (§  127). 
Cette  unité  étant  adoptée,  on  peut  bien  s'en  servir  pour  indiquer 
la  durée  d'un  phénomène  quelconque;  mais  cela  ne  suffit  pas.  Il 
faut  encore  que  le  temps,  à  mesure  qu'il  s'écoule,  puisse  être 
regardé  comme  étant  la  succession  d'une  série  de  jours  moyens, 
dont  chacun  commence  à  l'instant  où  finit  celui  qui  le  précède  ; 
de  telle  manière  que,  lorsqu'un  phénomène  arrive,  on  puisse 
dire  dans  lequel  de  ces  jours  moyens  successifs  on  l'observe,  et 
combien  de  temps  après  le  commencement  de  ce  jour.  Lorsqu'on 
se  base  sur  le  mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste  pour  me- 
surer le  temps,  on  ne  se  contente  pas  de  dire  que  l'on  prend  le 
jour  sidéral  pour  unité  ;  on  imagine  en  outre  que  les  jours  sidé- 
raux se  succèdent,  en  commençant  chacun  à  l'instant  précis  où 
i'équinoxe  du  printemps  traverse  le  méridien  du  lieu.  Si  l'on 
règle  la  mesure  du  temps  sur  le  mouvement  du  soleil,  en  ne 
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tenant  pas  compte  do  ce  que  les  jours  solaires  sont  inégaux,  non- 
seulement  on  ditque  l'on  prendlejour  solaire  pour  unitéde  temps, 
mais  encore  on  fixe  le  commencement  de  chaque  jour  à  midi 
ou  à  minuit,  suivant  qu'il  s'agit  du  temps  astronomique  ou  du 
temps  civil.  La  môme  chose  doit  se  retrouver  dans  la  mesure  du 
temps  à  l'aide  du  jour  moyen  pris  pour  unité  ;  il  faut  que  Ton  dé- 
finisse l'instant  à  partir  duquel 
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Fig.  245. 


chaque  jour  moyen  doit  com- 
mencer. Voici  quel  est  l'usage 
suivi  pour  cela  d'un  commun 
accord  parles  astronomes. 

Le  soleil  décrit  annuel- 
lement son  orbite  elliptique 
apparente  MN,  fig.  245,  con- 
formément à  la  loi  des  ai- 
res :  et,  si  à  chaque  instant 
on  le  reporte  par  la  pensée 
de  S  en  St,  sur  la  surface  de 
la  sphère  céleste  dont  le  cen- 
tre est  occupé  par  la  terre  T, 
on  voit  qu'il  parcourt  l'éclip- 
tique  ABCD  avec  une  vitesse 
variable,  ainsi  que  nous  l'avons  déjà  dit.  C'est  lorsque  le  soleil 
se  trouve  à  son  périgée  M,  et  par  conséquent  lorsqu'il  parait  au 
point  Mj  del'écliptique,  que  sa  vitesse  sur  ce  grand  cercle  est  le 
plus  grande;  elle  diminue  progressivement  jusqu'à  ce  qu'il  soit 
au  point  N,,  qui  correspond  à  l'apogée  N,  puis  elle  augmente  de 
nouveau  de  N4  en  M,,  de  manière  à  redevenir  égale  à  ce  qu'elle 
était  d'abord.  Imaginons  qu'un  soleil  fictifs  parcoure  l'écliptique 
d'un  mouvement  uniforme,  dans  le  même  sens  que  le  soleil  S„ 
de  manière  à  passer  toujours  au  point  M,  en  même  temps  que 
le  soleil  vrai  St.  Il  est  clair  que  ce  soleil  fictif  passera  aussi  au 
point  N,  en  même  temps  que  le  soleil  vrai  ;  car,  en  vertu  de  la  loi 
des  aires  (§  148),  le  soleil  S  emploie  à  parcourir  la  demi-ellipse 
MSN  précisément  la  moitié  du  temps  qu'il  met  à  faire  le  touren- 
I  ier  de  son  orbite  :  il  est  donc  arrivé  en  N,  et  par  conséquent 
paraît  en  Nt  sur  la  sphère  céleste,  à  l'instant  où  le  soleil  fictif  «a 
parcouru  la  moitié  MjANjde  l'écliptique.  Mais  ce  n'est  qu'en  ces 
deux  points  M„  N„  que  le  soleil  vrai  S  et  le  soleil  fictifs  sont 
en  coïncidence  sur  la  sphère  céleste.  A  l'instant  où  les  deux  so- 
leils passent  ensemble  au  point  M„  le  soleil  vrai  est  animé  de  sa 
plus  grande  vitesse,  et  par  conséquent  il  marche  plus  vite  que  le 
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soleil  fictif,  qui  n'est  animé  que  de  la  vitesse  moyenne  du  soleil 
vrai  :  ce  dernier  prend  donc  de  l'avance  sur  le  soleil  fictif,  et 
cette  avance  augmente  de  plus  en  plus,  tant  que  la  vitesse  du 
soleil  vrai,  tout  en  diminuant  progressivement,  reste  encore 
plus  grande  que  celle  du  soleil  fictif.  Lorsque  la  vitesse  du  soleil 
vrai  est  devenue  égale  à  celle  du  soleil  fictif,  ils  marchent  en  res- 
tant pendant  quelques  instants  à  une  môme  distance  l'un  de 
l'autre  ;  mais,  la  vitesse  du  soleil  vrai  diminuant  constamment, 
le  soleil  fictif  se  rapproche  de  plus  en  plus  de  lui,  et  il  finit  par 
le  rejoindre  à  l'instant  où  il  arrive  au  point  Nt.  A  partir  de  là, 
les  choses  se  passent  d'une  manière  analogue,  mais  en  sens  in- 
verse. Le  soleil  fictif  ayant  en  Nt  une  vitesse  plus  grande  que  celle 
do  soleil  vrai,  celui-ci  reste  en  arrière,  et  leur  distance  s'accroît 
constamment,  tant  que  la  vitesse  du  soleil  vrai  n'est  pas  rede- 
venue égale  à  celle  du  soleil  fictif;  lorsque  cette  égalité  de  vi- 
tesse s'établit,  les  deux  soleils  marchent  pendant  quelques  in- 
stants sans  que  leur  distance  change  ;  ensuite  le  soleil  vrai,  dont 
b  vitesse  augmente  toujours,  regagne  peu  à  peu  du  terrain,  et, 
se  rapprochant  progressivement  du  soleil  fictif,  il  l'atteint  à 
l'instant  où  il  arrive  au  point  Mr  Ainsi  le  soleil  fictif  est  cons- 
tamment en  retard  sur  le  soleil  vrai,  pendant  tout  le  temps  que 
celui-ci  met  à  aller  du  périgée  à  l'apogée  ;  il  est  au  contraire  con- 
stamment en  avance  sur  le  soleil  vrai,  depuis  l'apogée  jusqu'au 
périgée. 

Cela  posé,  imaginons  encore  qu'un  second  soleil  fictif  Sm  . 
/ty.246,  se  meuve  uniformément  surl'équateur  ËE',  avec  la  vitesse 
font  le  premier  soleil  fictifs  est 
mimé  sur  l'écliptique  ABCI),  et 
foe  ce  second  soleil  fictif  parte 
del'équinoxe  A,  à  l'instant  même 
où  le  premier  y  passe.  A  chaque 
instant  ces  deux  soleils  fictifs  s, 
Sa ,  se  trouveront  dans  des  po- 
sitions telles,  que  les  arcs  As, 
AS,,,  soient  égaux  ;  ces  deux  so- 
leils, partis  ensemble  de  l'équi- 
noxe  de  printemps  A,  passeront 
ensemble  à  l'équinoxe  d'au- 
tomne C,  et  reviendront  ensem- 
ble à  l'équinoxe  de  printemps. 


Fig.  246. 


C'est  le  second  soleil  fictif  Sm  ,  qui,  par  ses  passages  successifs  au 
méridien,  détermine  la  succession  des  jours  moyens;  aussi  dé- 
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signe- t-on  habituellement  ce  second  soleil  actif  sous  le  nom  de 
soleil  moyen. 

Il  est  aisé  de  voir  que  les  jours  déterminés  par  les  retours  suc- 
cessifs du  soleil  moyen  au  méridien  sont  tous  égaux  entre  eux, 
car  les  deux  causes  d'inégalité  des  jours  solaires  que  nous  avons 
signalées  (§.  183)  ont  disparu  dans  le  mouvement  de  ce  soleil 
moyen  :  il  parcourt  l'équateur,  au  lieu  de  parcourir  l'é  clip  tique, 
et  il  se  meut  uniformément  sur  ce  grand  cercle.  D'un  autre  côté, 
la  durée  du  jour  ainsi  obtenue  est  bien  égale  à  la  moyenne  des 
durées  d'un  grand  nombre  de  jours  vrais  :  car,  si  l'on  prend  on 
intervalle  de  temps  quelconque,  comprenant  un  nombre  entier 
de  révolutions  apparentes  du  soleil  sur  son  orbite  elliptique,  le 
soleil  moyen  et  le  soleil  vrai  auront  fait  pendant  ce  temps  le  même 
nombre  de  fois  le  tour  de  la  sphère  céleste,  l'un  sur  l'équateur, 
l'autre  sur  l'écliptique  :  ils  auront  donc  aussi  passé  le  même 
nombre  de  fois  dans  le  méridien  du  lieu,  ce  qui  indique  bien  que 
le  temps  compris  entre  deux  retours  successifs  du  soleil  moyen  au 
méridien  est  la  valeur  moyenne  du  temps  analogue,  mais  varia- 
ble, correspondant  au  soleil  vrai. 

Le  mouvement  du  soleil  moyen  étant  déterminé  comme  nous 
venons  de  le  dire,  il  ne  resle  plus,  pour  achever  de  définir  le  temps 
moyen,  qu'à  indiquer  l'instant  à  partir  duquel  on  commence  à 
compter  chacun  des  jours  moyens.  On  fait  pour  cela  ce  que  nous 
avons  déjà  dit  pour  le  temps  solaire,  ou  temps  vrai.  Les  astrono- 
mes ont  l'habitude  de  faire  commencer  chaque  jour  moyen  à 
l'instant  du  passage  du  soleil  moyen  au  méridien,  c'est-à-dire  à 
midi  moyen  ;  et  ils  comptent  les  heures  de  0  à  24,  d'un  midi  au 
midi  suivant  :  le  temps  moyen  prend  alors  le  nom  de  temps  moyen 
astronomique.  Pour  les  usages  ordinaires  de  la  vie,  on  divise  l'in- 
tervalle de  temps  compris  entre  deux  midis  moyens  consécutifs 
en  deux  périodes  de  chacune  douze  heures;  et  l'on  fait  com- 
mencer le  jour  à  l'instant  qui  sépare  la  première  période  de  la 
seconde,  c'est-à-dire  à  minuit  moyen  ;  dans  ce  cas,  le  temps 
moyen  se  nomme  temps  moyen  civil. 

§  185.  Le  temps  moyen,  civil  ou  astronomique,  se  trouve  com- 
plètement défini  par  ce  que  nous  venons  de  dire  :  le  soleil  moyen 
est  un  point  idéal,  dont  le  mouvement  est  parfaitement  déter- 
miné, et  dont  les  retours  successifs  au  méridien  d'un  lieu  fixentle 
commencement  de  chacun  des  jours  moyens,  tout  aussi  bien  que 
le  ferait  un  astre  animé  d'un  mouvement  identique  avec  celui  de 
ce  point.  Mais  on  se  demande  comment  on  peut  régler  une  hor- 
loge  sur  le  temps  moyen.  Quand  \\&'&£\t  du  temps  vrai,  on  fait  en 
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sorte  que  l'horloge  marque  0h  0m  09  à  l'instant  précis  où  le  centre 
du  soleil  traverse  le  méridien  du  lieu  ;  on  ne  peut  pas  opérer  de 
même  pour  le  temps  moyen,  puisque  le  soleil  moyen  est  un  point 
qui  n'a  pas  d'existence  réelle  dans  le  ciel,  et  qu'on  ne  peut,  par 
conséquent,  observer  son  passage  dans  le  méridien.  On  est  donc 
obligé  d'avoir  recours  à  une  autre  méthode,  par  laquelle  on  puisse 
te  passer  de  l'observation  directe  du  soleil  moyen,  observation 
qu'il  est  impossible  d'effectuer.  Voici  comment  on  s'y  prend. 

Le  cercle  de  déclinaison  SR  du  soleil,  fig.  246,  rencontre  l'équa- 
teur  céleste  en  un  point  R,  qui  n'est  jamais  très-éloigné  de  la  po- 
sition correspondante  du  soleil  moyen  Sm,  mais  qui  généralement 
ne  coïncide  pas  avec  ce  soleil  moyen.  L'intervalle  de  temps  com- 
pris entre  les  passages  du  soleil  vrai  et  du  soleil  moyen  au  méri- 
dien d'un  lieu  n'est  autre  chose  que  le  temps  employé  par  l'arc 
SUR  de  l'équateur  à  traverser  ce  méridien  :  en  sorte  que,  si  l'on 
connaissait  la  grandeur  de  l'arc  SmR,  on  saurait  immédiatement 
ie  combien  le  passage  du  soleil  moyen  au  méridien  précède  ou 
soit  le  passage  du  soleil  vrai.  Or,  on  est  en  mesure  de  calculer 
d'avance,  pour  une  époque  quelconque,  la  valeur  de  l'arc  SmR, 
c'est-à-dire  la  différence  qui  doit  existera  cette  époque  entre  l'as- 
cension droite  du  soleil  vrai  et  celle  du  soleil  moyen:  car,  d'une 
part,  on  connaît  parfaitement  les  lois  du  mouvement  du  soleil  sur 
la  sphère  céleste,  et,  d'une  autre  part,  la  position  du  soleil  moyen 
à  une  époque  quelconque  peut  se  déterminer  très- facilement  par 
ce  qui  a  été  dit  précédemment.  Il  suffit  donc  de  construire  une 
table  qui  donne  les  valeurs  de  cet  arc  SmR,  pour  tous  les  jours 
d'une  année,  par  exemple,  pour  qu'on  puisse  savoir  chaque  jour 
à  quel  instant  le  soleil  moyen  passe  au  méridien,  en  observant 
le  passage  du  soleil  vrai;  on  peut  encore  pour  plus  de  commo- 
dité, mettre  dans  cette  table,  non  pas  les  longueurs  de  l'arc  SmR, 
mais  les  temps  qu'il  emploie  chaque  jour  à  traverser  le  méri- 
dien. 

On  donne  le  nom  d'équation  du  temps  à  ce  temps  que  l'arc  SmR 
met  à  traverser  un  méridien,  c'est-à-dire  à  l'intervalle  de  temps 
compris  entre  les  passages  du  soleil  moyen  et  du  soleil  vrai.  L'é- 
quation du  temps  est  évidemment  la  différence  des  heures  que 
doivent  marquer,  à  un  môme  instant,  deux  horloges  réglées, 
l'une  sur  le  temps  moyen,  l'autre  sur  le  temps  vrai.  La  Connais- 
sance des  temps  contient  chaque  année  une  table  des  valeurs  de 
l'équation  du  temps,  pour  tous  les  jours  de  Tannée,  et  on  la  re- 
produit dans  les  calendriers  des  principaux  annuaires.  C'est  cette 
table  qui  sert  à  régler  les  horloges  sur  le  temps  moyen.  En  voici 
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un  extrait  qui  donnera  une  idée  de  la  manière  dont  varie  l'avance 
ou  le  relard  du  temps  moyen  sur  le  temps  vrai. 


nus. 

TIIPS  lOTIS 
au  midi  vrai. 

DATES. 

TI1M  I0YII 
au  midi  vrai. 

I1TIS. 

Ttinwm 

au  midi  vrai. 

l«r  janvier. 

Ch  3»»58» 

l«"mai.. .. 

Ilh>i6»56* 

1er  septem. 

Ilh59m4!*l 

Il        — 

0     8     21 

Il         — 

11  56       9 

Il         — 

11  56    30 

21        — 

0  11     43 

21         — 

11   56     18 

21         — 

11   52    59 

!•«■  février. 

0  13     57 

l«r  juin. .. 

11  57     29 

1er  octobre 

11  49    37 

11        — 

0  14     34 

11        — 

11  59    16 

11        — 

11  46    45 

21        — 

0  13     54 

21         — 

0     1     23 

21         — 

11  44    41 

l'f  mars.  . 

0  12     34 

1"  juillet. 

0    3     27 

1er  novein. 

11  43    42 

11        — 

0  10     12 

Il         - 

0    5      8 

11        — 

11  44    12 

21         — 

0    7     19 

21         — 

0    6      3 

21         — 

11  46     5 

1er  avril.. . 

0    3     55 

1«  aodt... 

0    6      0 

1er  déeem. 

11  49    18 

t.    - 

0     1       2 

11        — 

0    4    56 

Il        - 

11  53    34 

11  58     38 

«    - 

0    2    54 

21        — 

11  58    15 

r" 


On  voit  que  la  seconde  colonne  de  cette  table  fait  connaître  le 
temps  moyen  au  midi  vrai,  c'est-à-dire  l'heure  que  doit  marquer 
une  horloge  réglée  sur  le  temps  moyen,  à  l'instant  où  le  centre 
du  soleil  passe  au  méridien  du  lieu. 

L'équation  du  temps  est  nulle  quatre  fois  par  an,  savoir  :1e 
15  avril,  le  15  juin,  le  3i  août,  et  le  25  décembre.  Du  25  décem- 
bre au  15  avril,  le  temps  moyen  avance  sur  le  temps  vrai;  du  15 
avril  au  15  juin,  il  retarde  sur  le  temps  vrai;  du  15  juin  au  31 
août,  il  avance  de  nouveau;  et  enfin  du  31  août  au  25  décembre, 
il  retarde  encore.  La  plus  grande  différence  entre  le  temps  moyen 
et  le  temps  vrai,  dans  la  première  de  ces  quatre  périodes,  a  lieu  le 
1 1  février,  et  s'élève  à  14m  348;  dans  la  seconde  période,  elle  est 
seulement  de  3m  54%  et  correspond  au  1  i  mai;  dans  la  troisième 
période,  elle  va  kG"0  108,  le  26  juillet;  et  enfin,  dans  la  quatrième 
période,  elle  s'élève  à  16m  18*,  le  2  novembre. 

En  comparant  les  valeurs  de  l'équation  du  temps  pour  deux 
jours  consécutifs,  on  trouve  sans  peine  la  différence  qui  existe  en- 
tre la  durée  du  jour  vrai  et  celle  du  jour  moyen.  Cette  différence 
varie  d'une  époque  aune  autre.  C'est  le  16  septembre  que  le  jour 
vrai  est  le  plus  court;  le  jour  moyen  le  surpasse  de  21*.  Le  jour 
vrai  le  plus  long  correspond  au  23  décembre;  il  surpasse  le  jour 
moyen  de  308. 


t 
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Les  diverses  circonstances  que  nous  venons  de  signaler,  dans 
la  valeur  de  l'équation  du  temps,  aux  diverses  époques  d'une  an- 
née, se  modifient  peu  à  peu  avec  le  temps.  Le  mouvement  du  pé- 
rigée solaire,  par  rapport  aux  équinoxes  (§  166),  est  la  principale 
cuise  de  ces  modifications;  la  diminution  de  l'obliquité  de  l'é- 
diptique  (§  165)  y  contribue  aussi  pour  sa  part.  En  discutant  la 
question,  on  reconnaît  que,  par  suite  du  changement  de  direction 
de  Taxe  de  l'ellipse  solaire  par  rapport  à  la  ligne  des  équinoxes, 
il  pourrait  arriver,  par  exemple,  que  l'équation  du  temps  ne  fût 
plus  nulle  que  deux  fois  par  an.  Mais  la  grande  lenteur  avec  la- 
quelle se  produisent  ces  modifications  de  l'équation  du  temps, 
bit  qu'on  peut  regarder  les  résultats  que  nous  avons  indiqués 
comme  convenant  à  un  assez  grand  nombre  d'années. 

§  186.  Tant  que  les  horloges  publiques  n'ont  pas  présenté  une 
très- grande  régularité  dans  leur  marche,  on  n'a  pas  senti  le  besoin 
de  leur  faire  marquer  le  temps  moyen  de  préférence  au  temps 
vrai.  Lorsqu'on  reconnaissait  une  différence  entre  l'heure  marquée 
par  l'horloge,  et  l'heure  vraie  indiquée  par  un  cadran  solaire,  par 
exemple,  on  faisait  marcher  les  aiguilles  de  manière  à  faire  dis- 
paraître cette  différence,  qui  tenait  autant  à  l'imperfection  de 
l'horloge  qu'à  l'inégalité  des  jours;  puis,  nu  bout  de  quelques 
jours,  il  fallait  recommencer  la  même  opération.  Mais  dès  que 
les  horloges  ont  été  assez  perfectionnées  pour  marcher  réguliè- 
rement pendant  longtemps,  on  a  reconnu  l'avantage  qu'il  y  au- 
rait à  ne  pas  les  obliger  à  suivre  toutes  les  irrégularités  du  temps 
▼rai,  et  à  leur  faire  marquer  le  temps  moyen.  En  effet,  une  fois 
que  le  pendule  d'une  bonne  horloge  a  été  disposé  de  manière  à 
Wre  le  nombre  convenable  d'oscillations  dans  la  durée  du  jour 
moyen,  et  que  l'horloge  a  été  mise  à  l'heure,  elle  continue  à  mar- 
cher d'accord  avec  le  temps  moyen  pendant  un  temps  assez  long, 
et  l'on  n'a  besoin  d'y  toucher  que  de  loin  en  loin.  Tandis  que,  si 
Ton  voulait  lui  faire  marquer  le  temps  vrai,  il  faudrait,  ou  bien 
faire  varier  chaque  jour  la*  longueur  du  pendule,  pour  la  mettre 
en  rapport  avec  là  durée  variable  du  jour  vrai;  ou  bien  donner  au 
pendule  la  longueur  qui  convient  au  jour  moyen,  et  faire  dispa- 
raître, tous  les  jours  ou  tous  les  deux  jours,  la  différence  entre 
l'heure  marquée  par  l'horloge  et  l'heure  vraie. 

11  y  a,  il  est  vrai,  un  inconvénient  â  substituer  le  temps  moyen 
au  temps  vrai,  pour  régler  les  travaux  de  la  journée;  l'heure  de 
midi,  au  lieu  d'arriver  exactement  au  milieu  de  la  journée,  c'est- 
à-dire  à  égale  distance  du  lever  et  du  coucher  du  soleil,  se  trouve 
au  contraire,  tantôt  en  avance,  tantôt  en  retard,  sur  cet  inslantmi- 
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lieu.  Mais  l'avance  ou  le  retard  du  midi  moyen  sur  le  midi  vrai, 
qui  n'atteint  jamais  il™,  est  assez  faible  pour  que  l'inconvénient 
que  nous  signalons  n'ait  pas  une  grande  importance  ;  cet  incon- 
vénient est  loin  de  pouvoir  contre-balancer  les  avantages  que  pré- 
sente l'adoption  du  temps  moyen  de  préférence  au  temps  vrai. 

A  Paris,  les  horloges  publiques  marquent  le  temps  moyen  de- 
puis l'année  4816.  L'exemple  de  Paris  a  été  suivi  depuis  par  beau- 
coup de  villes  de  France.  La  grande  facilité  des  communications 
par  les  chemins  de  fer,  et  la  transmission  si  rapide  des  dépêches 
par  les  télégraphes  électriques,  sont  deux  causes  qui  feront  partout 
renoncer  à  régler  les  horloges  sur  le  temps  vrai  ;  ce  n'est  que  par 
l'adoption  du  temps  moyen  que  les  horloges  des  diverses  villes 
pourront,  sinon  être  complètement  d'accord  entre  elles,  au  moins 
ne  présenter  que  des  différences  constantes  dues  aux  différences 
de  longitude  (§  179). 

§  187.  Les  cadrans  solaires,  par  leur  nature,  marquent  néces- 
sairement le  temps  vrai.  Si  l'on  veut  s'en  servir  pour  mettre  à 
l'heure  une  horloge  qui  doit  marquer  le  temps  moyen,  il  faut 
avoir  recours  à  la  table  de  l'équation  du  temps  (§  185)  ;  cette  ta- 
ble faisant  connaître,  pour  chaque  jour  de  l'année,  la  quantité 
dont  le  temps  moyen  avance  ou  retarde  sur  le  temps  vrai,  et  le 
cadran  solaire  indiquant  l'heure  vraie  à  un  instant  quelconque, 
on  en  déduira  immédiatement  l'heure  que  doit  marquer  l'horloge 
à  cet  instant. 

Cependant  on  est  parvenu  à  donner  aux  cadrans  solaires  des 
dispositions  telles  qu'ils  fournissent  directement  des  indica- 
tions relatives  au  temps  moyen.  La  disposition  la  plus  usitée 
consiste  à  tracer  sur  un  cadran  solaire  fixe,  à  plaque  percée, 
une  ligne  courbe  destinée  à  faire  connaître,  chaque  jour,  l'ins- 
tant auquel  il  est  midi  moyen.  Cette  ligne  courbe,  que  Ton 
nomme  la  méridienne  du  temps  moyen,  a  la  forme  d'un  8  al- 
longé, comme  on  le  voit  sur  la  fig.  247.  Pour  nous  rendre  compte 
de  la  manière  dont  cette  courbe  est  construite,  imaginons  que, 
tous  les  jours  d'une  année,  on  ait  observé,  à  mîdi  moyen,  la  posi- 
tion qu'occupe  sur  le  cadran  le  petit  espace  éclairé  a  correspon- 
dant au  trou  de  la  plaque  percée,  et  qu'on  ait  fait  une  marque 
visible  sur  le  cadran,  à  chacun  des  points  unsi  obtenus.  Ces  di- 
vers points  sont  placés,  les  uns  à  l'orient,  les  autres  à  l'occident 
de  la  ligne  horaire  de  midi,  suivant  que  le  midi  moyen  retarde 
ou  avance  sur  le  midi  vrai;  d'ailleurs,  ils  se  trouvent  nécessaire- 
ment à  d'inégales  hauteurs  sur  le  cadran,  par  suite  du  changement 
qu'éprouve  constamment  la  hauteur  méridienne  du  soleil  au- 
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dessus  de  l'horizon,  d'un  jour  au  suivant.  C'est  l'ensemble  des 
points  ainsi  obtenus  qui  détermine  la  méridienne  du  temps 
moyen.  D'après  la  manière  même  dont  cette  courbe  vient  d'être 
définie,  il  est  clair  que  chaque  jour,  à  l'instant  de  midi  moyen. 


le  petit  espace  éclairé  a  doit  se  trouver  sur  la  courbe  ;  en  sorte 
que,  en  observant  le  moment  où  cet  espace  éclairé  vient  la  Ira- 
verser,  on  aura  le  midi  moyen,  tout  aussi  facilement  qu'on  a  le 
midi  vrai  en  observant  le  moment  où  il  traverse  la  ligne  horaire 
de  midi.  11  y  a  cependant  une  difficulté  qui  se  présente  :  c'est 
que,  d'après  la  forme  de  la  méridienne  du  temps  moyen,  le  çelit 
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espace  éclairé  a  la  traverse  nécessairement  deux  fois  chaque  jour; 
il  faut  donc  qu'on  puisse  distinguer,  entre  les  deux  instants  ainsi 
obtenus,  celui  qui  correspond  réellement  au  midi  moyen.  A  cet 
effet,  on  accompagne  les  diverses  parties  de  la  méridienne  du 
temps  moyen  d'indications  qui  font  savoir  dans  quelle  portion  de 
l'année  chacune  d'elles  doit  servir.  On  inscrit,  par  exemple,  le 
long  de  cette  ligne,  les  noms  des  différents  mois,  fig.  247.  Oo 
bien  encore  on  la  divise  en  quatre  parties,  qui  correspondent  aux 
quatre  saisons,  et  on  leur  applique  des  couleurs  différentes,  pou- 
vant rappeler  les  saisons  auxquelles  elles  se  rapportent  :  oo 
marque,  par  exemple,  en  vert  la  partie  qui  correspond  au  prin- 
temps, en  rouge  celle  qui  correspond  à  Tété,  en  jaune  celle-qui 
correspond  à  l'automne,  et  en  noir  celle  qui  correspond  à  l'hiver. 
Par  ce  moyen,  il  ne  peut  plus  y  avoir  d'ambiguïté  ;  on  obserity 
le  moment  où  le  trait  de  lumière,  passant  par  le  trou  de  la  plaqua, 
vient  rencontrer  la  portion  de  la  méridienne  du  temps  moyen  qd 
convient  à  l'époque  de  Tannée  où  Ton  se  trouve,  et  Ton  a  ainsi 
l'instant  précis  du  midi  moyen. 

On  trouve  une  disposition  analogue,  et  qui  conduit  au  même 
but  avec  une  précision  plus  grande  dans  un  appareil  d'invention 
récente  auquel  son  inventeur  M.   Fléchet  a  donné  le  nom  de 
chronomètre  solaire.  Cet  appareil  est  représenté  par  la  figure  248. 
Pour  s'en  faire  une  idée  nelte,  il  suffit  de  se  reporter  àl'équato- 
rial  que  nous  avons  décrit  précédemment  (§  77).  Si  la  lunette  de 
l'équatorial  était  constamment  dirigée  vers  le  centre  du  soleil, 
et  suivait  cet  astre  dans  son  mouvement  diurne,  il  est  clair  que 
le  cercle  équatorial  de  l'instrument  tournerait  autour  de  son 
axe,  et  pourrait  faire  connaître  l'heure  vraie  à  chaque  instant, 
par  le  nombre  de  degrés,  minutes  et  secondes  dont  il  aurait 
tourné  depuis  l'instant  du  passage  du  soleil  au  méridien,  c'est-à- 
dire  depuis  le  midi  vrai.  On  lirait  môme  immédiatement  l'heure 
sur  ce  cercle  équatorial,  si  sa  circonférence,  au  lieu  d'être  divi- 
sée  en   360  degrés  et  en  fractions  de  degrés,  était  divisée  en 
24  heures  et  en  fractions  d'heure.  On  voit  de  plus  que,  sans  s'as- 
treindre à  faire  suivre  constamment  le  soleil  par  la  lunette  de 
l'équatorial,  il  suffirait  de  diriger  cette  lunette  sur  le  soleil  à  un 
instant  quelconque,  pour  lire  aussitôt  l'heure  qu'il  est  à  cet  ins- 
tant en  regardant  la  division  du  cercle  équatorial  qui  correspond 
à  un  index  fixe  placé  près  de  son  contour.  Le  chronomètre  solaire 
de  M.  Fléchet  n'est  autre  chose  que  l'équatorial  réduit  à  son  plus 
grand  état  de  simplicité  en  vue  du  genre  d'observation  que  nous 
venons  d'indiquer.  Le  disque  p\e\i\  el  légèrement  bombé  AB  est 
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:ercle  équatorial  dont  le  contour  est  divisé  en  24  heures  el  en 
Uions  d'heure.  Ce  disque  peut  tourner  librement  surlui- 
tne  autour  d'un  axe  CD  que  l'on  dirige  suivant  l'axe  du 
ode.  Un  genou  K  permet  de  donner  celie  direction  à  l'axe  CD 
l'inclinant  plus  ou  moins  suivant  la  latitude  du  lieu.  Un  index 
i,  avec  vernier,  est  plaça  en  A,  près  du  bord  du  disque,  et 
là  marquer  l'heure  sur  la  graduation,  au  moment  d'une 


ervation.  En  F  se  trouve  une  petite  lentille  mobile  autour 
n  de  ses  diamètres  de  manière  à  pouvoir  filra  toujours  prê- 
tée de  face  au  soleil  :  c'est  l'objectif  de  la  lunette  de  l'équa- 
al.  Mais  au  lieu  d'un  réticule  placé  au  foyer  de  cet  objectifet 
a  oculaire  situé  au  delà,  par  lequel  on  constate  que  l'ave  opli- 
i  de  la  lunette  est  bien  dirigé  vers  le  centre  du  soleil, on  a  dia- 
é  simplement  une  plaque  courbe  et  allongée  (il),  dont  la  face 
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concave  est  exactement  sphérique  et  a  pour  cerfTre  le  centre  fle 

la  petite  lentille  F  ;  le  rayon 
de  cette  surface  sphérique  eit 
égal  à  la  distance  focale  de  II 
lentille  :  c'est  un  écran  des- 
tiné à  recevoir  limage  du  so- 
leil. Un  arc  de  grand  cercle 
mn  dont- lé  plan  passe  par 
l'axe  CD  est  tracé  dans  toute 
la  longueur  de  la  plaque  GH. 
Le  support  de  la  lentille  F  et 
la  plaque  G  H  sont  fixés  au  dis- 
que AB  et  tournent  avec  loi 
autour  de  CD.  L'instrument 
étant  installé  de  manière  que 
l'axe  CD  soit  parallèle  à  l'axe 
du  monde,  il  suffit  de  faire 
tourner  le  disque  de  manière 
à  amener  le  centre  de  l'i- 
mage du  soleil  produite  par 
la  lentille  F  à  se  trouver  sur 
l'arc  mn,  pour  avoir  immé- 
diatement l'heure  vraie,  en 
examinant  la  position  de  l'in- 
dex A  relativement  à  la  gra- 
duation située  devant  lui.  Par 
là  on  obtient  le  temps  vrai. 
Pour  avoir  le  temps  mOj-a, 
il  suffit  de  joindre  à  Tare  m 
une  courbe  en  8  analogue  à 
celle  de  la  figure  247,  con- 
struite par  points  d'après  la 
valeur  de  l'équation  du  temps 
pour  tous  les  jours  de  l'année. 
La  figure  249  représente  la 
face  concave  de  la  plaque  GH, 
avec  la  courbe  en  8  dont  nous 
venons  de  parler,  ainsi  que 
tous  les  détails  qui  l'accom- 
pagnent. Les  dates  des  divers 
jours  de  l'année  sont    mar- 


i 


Fig     249. 


quées  le  long  de  cette  courbe  -,  de  sorte  que  l'observation  donne 
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la  Ibis  l'heure,  le  temps  moyen  el  la  date  du  jour.  L'instal- 
ilion  de  cel  instrument  se  fait  avec  la  plus  grande  facilité,  son 
nploi  est  très-commode  et  donne  d'excellents  résultats  ;  sous 
e»  dimensions  assez  restreintes,  il  fournit  l'heure  a\ec  une 
récision  d'un  tiers  ou  d'un  quart  de  minute.  Nous  ne  pouvons 
ne  faire  des  vœux  pour  que  l'usage  s'en  répande. 
§  188.  Anaée»  tropique  et  sidérale.  — 11  serait  incommode 
employer  exclusivement  le  jour  comme  unité,  pour  exprimer 
«tes  les  durées*  Lorsqu'il  s'agirait  de  durées  un  peu  grandes, 
îles  seraient  représentées  par  des  nombres  considérables  de  jours  ; 
t  la  grandeur  de  ces  nombres  empocherait  qu'on  ne  pût  s'en  faire 
ne  idée  bien  nette.  C'est  pour  cela  qu'on  se  sert  d'une  autre  unité 
a  temps,  plus  grande  que  le  jour,  à  laquelle  on  donne  le  nom 
'mn?iée.  II  suffit,  d'ailleurs,  que  Ton  connaisse  le  rapport  qui 
liste  entre  les  durées  de  l'année  et  du  jour,  pour  que  l'emploi 
a  cette  nouvelle  unité  revienne  à  l'emploi  de  la  première. 
L'année  a  été  déterminée  par  le  mouvement  apparent  du  soleil 
ar  la  sphère  céleste,  de  môme  que  le  jour  moyen  a  été  déduitde 
iconsidération  de  la  rotation  diurne  du  soleil  autour  de  Taxe  du 
sonde; on a  pris,  pour  l'année,  le  temps  que  le  soleil  met  à  faire 
a  tour  entier  de  l'écliptique  (§  130).  Mais  il  y  a  deux  manières 
liffërentes  de  déterminer  ce  temps.  Supposons  qu'on  observe,  à 
me  certaine  époque,  l'instant  auquel  le  centre  du  soleil  passe  à 
'équinoxe  du  printemps  (141)  ;  puis  qu'on  observe  de  nouveau 
epassagede  ce  centre  au  même  équinoxe,  après  que  l'astre  aura 
ait  le  tour  entier  du  ciel  :  l'intervalle  de  temps  compris  entre  ces 
leux  coïncidences  successives  ducentre  du  soleil  avec  l'équinoxe 
la  printemps,  constitue  ce  qu'on  nomme  Vannée  tropique .  Si,  au 
feu  de  cela,  on  détermine  le  temps  que  le  soleil  met  à  faire  le 
ourdu  ciel,  par  rapport  aux  étoiles,  c'est-à-dire  le  temps  compris 
lotredeux  coïncidences  successives  du  ceutre  du  soleil  avec  une 
iicnie  étoile  située  sur  Fécliptiquc,  on  obtient  ce  qu'on  nomme 
'année  sidérale. 

L'année  tropique  et  Tannée  sidérale  auraient  exactement  la 
ne  me  durée,  si  l'équinoxe  du  printemps  conservait  constamment 
a  môme  position  par  rapport  aux  étoiles.  Mais  il  n'en  est  pas 
rinsi:  l'équinoxe  se  déplace  parmi  les  étoiles,  en  vertu  des  mou- 
vement s  de  précessiou(§  163)  et  de  nutat  ion  (§173).  Le  mouvement 
le  précession  le  fait  rétrograder  uniformément  à  travers  les 
:onstollations  ;  lanutatiou  modifie  ce  mouvement  rétrograde,  en 
'accélérant  et  le  retardant  périodiquement,  sans  cependant  en 
:hangcr  le  sens.  Celte  rétrogradation  continuelle  de  l'équinoxe 
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Tait  que  le  soleil,  après  l'avoir  quitté,  y  revient  plus  tôt  qu'il  n'y 
reviendrait,  si  Téquinoxe était  immobile  parmi  les  étoiles;  il  eo 
résulte  que  Tannée  tropique  est  plus  courte  que  Tannée  sidérale. 
De  plus,  la  variation  périodique  qu'éprouve  la  vitesse  de  Téqui- 
noxe,  en  vertu  de  la  nutation,fait  que  la  différence  entre  Tannée 
sidérale  et  Tannée  tropique  est,  tantôt  plus  grande,  tantôt  plus 
petite  :  la  durée  de  Tannée  tropique  varie  entre  certaines  limites, 
qui  sont  d'ailleurs  très-peu  différentes  Tune  de  l'autre. 

La  comparaison  des  résultats  obtenus,  par  l'observation  du  so- 
leil à  des  époques  éloignées  les  unes  des  autres,  a  permis  de  déter- 
miner la  durée  de  Tannée  sidérale  avec  une  grande  exactitude; 
on  a  trouvé  aiusi  que  cette  durée  est  de  365*2563835.  Quanta 
Tannée  tropique,  sa  valeur  moyenne,  c'est-à-dire  la  valeur  qu'elle 
aurait  si  Téquinoxe  ne  rétrogradait  qu'en  vertu  de  la  précession, 
est  de  365*  242264.  L'intervalle  de  temps  compris  entre  deux  re- 
tours successifs  du  soleil  à  Téquinoxe  du  printemps  est  réellement, 
tantôt  un  peu  plus  grand,  tantôt  un  peu  plus  petit  que  ce  dernier 
nombre,  suivant  la  position  que  le  pôle  de  la  sphère  céleste  oc- 
cupe sur  l'ellipse  de  nutation  (§  173). 

§189.  Calendrier,  ses  réformes. —  Pour  faire  connaître 
Tépoque  à  laquelle  se  passe  un  fait  quelconque,  ou  donne  la  dot* 
de  ce  fait.  La  date  n'est  autre  chose  que  l'indication  du  temps 
écoulé  depuis  une  époque  remarquable,  ou  ère,  jusqu'à  la  pro- 
duction du  fait  dont  il  s'agit.  Mais,  par  la  raison  que  nous  avons 
donnée  (§  188),  on  n'exprime  pas  la  valeur  de  ce  temps  par  un 
nombre  de  jours  et  une  fraction  de  jour;  Tannée  est  employée 
comme  une  unité  principale  dont  le  jour  et  les  fractions  de  jour 
ne  sont  que  des  subdivisions.  C'est  pour  cela  qu'on  imagine  qua 
des  années  se  succèdent  sans  interruption,  ù  partir  de  l'ère  qu'on 
a  adoptée,  de  manière  à  former  une  série  indéfinie,  et  qu'on  at- 
tribue à  chacune  de  ces  années  un  numéro  d'ordre  destiné  à  la 
distinguer  de  toutes  les  autres.  On  donne  la  date  d'un  fait,  en 
indiquant  :  1°  le  numéro  de  Tannée  dans  laquelle  il  se  passe; 
2°  la  place  qu'occupe  dans  cette  année  le  jour  auquel  il  se  rap- 
porte; 3°  enfin,  l'heure  précise  de  son  accomplissement. 

Les  années,  dont  on  se  sert  ainsi  pour  exprimer  les  dates,  doi- 
vent nécessairement  se  composer  d'un  nombre  exact  de  jours, 
afin  qu'il  n'arrive  pas  qu'un  môme  jour  appartienne  à  la  fois  à 
une  année  par  son  commencement,  et  à  Tannée  suivante  par  sa 
fin  ;  ou  au  moins  il  serait  extrêmement  incommode  qu'il  en  fût 
autrement.  Les  années  tropique  et  sidérale,  dont  chacune  se 
compose  de  365  jours  et  à  peu  çvès  un  quart  de  jour,  ne  peuvent 
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donc  être  prises  ni  lune  ni  l'autre  pour  cet  usage.  On  adopte  pour 
cela  une  année  de  contention,  à  laquelle  on  donne  le  nom 
d'année  civile»  Cette  année  se  décompose  en  \  2  mois,  dont  chacun 
contient  un  nombre  exact  de  jours;  et,  dans  chaque  mois,  les 
jours  portent  des  numéros  d'ordre. 

On  comprend  toute  l'importance  qu'il  y  a  à  mettre  l'année  civile 
en  rapport  avec  la  période  des  variations  de  la  déclinaison  du  so- 
leil, période  qui  est  en  môme  temps  celle  de  la  succession  des  sai- 
sons. Sans  cela,  les  saisons,  qui  ont  une  si  grande  influence  sur 
les  travaux  de  l'homme,  arriveraient,  dans  les  années  successives, 
ft  des  dates  qui  ne  se  correspondraient  pas  :  le  printemps,  par 
exemple,  commencerait  tantôt  dans  les  premiers  mois,  tantôt  vers 
le  milieu  de  l'année,  tantôt  dans  les  derniers  mois.  Or,  c'est  pré- 
cilément  Tannée  tropique  qui  est  la  durée  de  cette  période  des 
saisons,  puisque  c'est  l'intervalle  de  temps  compris  entre  les  com- 
mencements de  deux  printemps  consécutifs.  C'est  donc  avec 
Tannée  tropique,  et  non  avec  l'année  sidérale,  que  l'année  civile 
doit  être  mise  en  rapport  :  on  doit  faire  en  sorte  que,  dans  un  in- 
tervalle de  temps  quelconque,  aussi  grand  qu'on  voudra,  il  y  ait 
autant  d'années  civiles  que  d'années  tropiques.  Si  l'on  veut  satis- 
faire à  cette  condition,  il  est  impossible  que  les  années  civiles  se 
composent  toutes  d'un  même  nombre  de  jours;  elles  doivent,  au 
contraire,  être  inégales,  etsesuccéder  de  telle  manière,  que  leur 
râleur  moyenne,  pour  un  long  intervalle  de  temp?,  soit  précisé- 
ment égale  à  la  durée  de  Tannée  tropique. 

C'est  sur  ces  idées  qu'est  basé  le  calendrier  dont  on  fait  usage 
maintenant  dans  la  plus  grande  partie  de  l'Europe.  Nous  allons 
loir  quelles  sont  les  réformes  qu'on  lui  a  fait  subir  progressive- 
ment, pour  l'amener  à  l'état  où  il  est  actuellement. 

§  190.  A  Rome,  Tannée  instituée  par  iNuma,  et  réglée  sur  le 
mouvement  de  la  lune,  comprenait  seulement  355  jours,  bille 
était  divisée  en  12  mois,  dont  les  durées  étaient  inégales,  comme 
l'indique  le  tableau  suivant  : 


NOMS 
BBS     HUIS. 


Janvier. 
Février. 
Mars. . . 

Avril... 


NOMBRE 
db  jouas. 


29 
28 
31 
29 


NOMS 
DIS    MOIS. 

NOMBRE 
DK    jouas. 

Mai 

31 
29 
31 
29 

Juillet 

NOMS 
DBS    MOIS. 


Septembre  .. 

Octobre 

Novembre... 
Décembre. . . 


NOMBRE 
DB   JOURS. 


29 
31 

29 
29 
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Les  noms  attribués  aux  différents  mois,  dans  ce  tableau,  sont 
ceux  qu'on  leurdouue  maintenant;  ils  sont  les  mêmes  que  ceux 
dont  on  se  servait  à  Home,  à  l'exception  de  juillet  et  août,  qui  ont 
été  substitués  &uxmo\*quintilis  etsextiti$t\e  premier  en  l'honneur 
de  Jules  César,  le  second  en  l'honneur  d'Auguste.  Dans  chaque 
mois,  les  jours  n'étaient  pas  désignés,  comme  ils  le  sont  main- 
tenant, par  des  numéros  croissant  régulièrement  depuis  le  com- 
mencement Jusqu'à  la  fin  :  on  donnait  les  noms  de  calendes  au 
premier  jour  de  chaque  mois,  nonet  au  cinquième  ou  au  septième 
jour,  ides  au  treizième  ou  au  quinzième  jour  ;  et  Ton  désignait 
tous  les  autres  jours  par  des  numéros  indiquant  de  combien  ils 
précédaient  le  plus  prochain  de  ces  trois  jours  particuliers. 

On  ne  tarda  pas  à  reconnaître  l'inconvénient  qu'il  y  avait  à 
ce  que  la  durée  de  l'année  ci\  île  ne  fût  pas  en  rapport  avec  la  pé- 
riode du  retour  des  saisons  ;  et  l'on  décida  que,  tous  les  deux  ans 
on  intercalerait  un  nouveau  mois  entre  le  vingt-troisième  et  le 
vingt-quatrième  jour  de  février,  afin  de  ramener  le  commence- 
ment de  chaque  saison  à  une  date  de  même  dénomination.  Ce 
mois  intercalaire  avait  d'abord  été  composé  de  22  jours;  ensuite, 
on  laissa  aux  pontifes  le  soin  de  lui  donner  la  longueur  conve- 
nable, en  raison  du  but  qu'il  s'agissait  d'atteindre.  Les  pontifes 
abusèrent  du  pouvoir  qui  leur  était  ainsi  accordé,  et,  entre  leurs 
mains,  le  calendrier  romain  tomba  dans  le  plus  grand  désordre: 
c'est  ce  qui  engagea  Jules  César  à  y  apporter  une  réforme  telle, 
que  les  mômes  abus  ne  pussent  plusse  reproduire. 

Il  fit  venir  d'Alexandrie  l'astronome  Sosigène,  et  se  concerta 
avec  lui  pour  l'établissement  d'une  règle  uniforme,  destinée  à  dé- 
terminer à  l'avenir  le  nombre  de  jours  dont  se  composerait  cha- 
que année  civile.  11  fut  décidé  qu'on  donnerait  à  l'année  civile 
une  valeur  moyenne  de  365J,2o,  valeur  que  Sosigène  savait  être  à 
peu  près  celle  de  l'année  tropique;  et  comme  l'année  civile  ne 
devait  contenir  qu'un  nombre  exact  de  jours,  on  convint  que,  sur 
quatre  années  consécutives,  il  y  en  aurait  d'abord  trois  de  30a 
jours  chacune,  et  que  la  quatrième  serait  de  366  jours.  Pour  ne 
conserver  que  les  douze  mois  de  l'année  de  Numa,  Jules  César 
ajouta  deux  jours  aux  mois  de  janvier,  août,  décembre,  et  un 
seul  jour  aux  mois  d'avril,  juin,  septembre,  novembre;  il  ne 
changea  rien  au  mois  de  février,  qui  était  cependant  le  plus 
court  de  tous,  pour  ne  pas  troubler  le  culte  des  dieux  infernaux, 
auxquels  ce  mois  était  consacré.  D'après  cela,  les  mois  se  trouvè- 
rent composés  ainsi  qu'il  suit  : 
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ROMS 

M»    MOIS. 

NOMBRE 
•b   Jouas. 

KOUS 

DBS    MOIS. 

NOMBRE 

OE    JOUR*. 

NOMS 

DBS     MOI*. 

NOMBRE 

DB   JOURS. 

Jurier. .  . . 
ATril 

31 
28 
31 
30 

Mai 

31 
30 
31 
31 

Septembre  . . 

Novembre... 
Décembre.  .. 

30 
31 
30 
31 

L'ensemble  de  cesdouze  mois  forme  un  total  de  365  jours  ;  c'é- 
tait la  durée  que  devait  avoir  habituellement  Tannée  civile.  Tous 
les  quatre  ans,  Tannée  devrait  contenir  un  jour  de  plus  :  Jules 
César  décida  que  ce  jour  complémentaire  serait  ajouté  au  mois 
de  février,  et  intercalé  entre  le  vingt-troisième  et  le  vingt-qua- 
trième jour  de  ce  mois  ;  mais,  pour  ne  rien  changer  aux  déno- 
minations des  autres  jours  du  mois,  comme  le  vingt-quatrième 
jour  de  février  s'appelait  sexto  calendas,  on  donna  au  jour  inter- 
calaire le  nom  de  bû-sexto-calendas.  C'est  de  ce  nom  du  jour 
ajouté  au  mois  de  février  que  vient  le  nom  d'année  bissextile,  pour 
chaque  année  composée  de  366  jours. 

La  réforme  ainsi  introduite  par  Jules  César,  dans  la  manière 
de  déterminer  les  durées  des  années  civiles  successives,  est  ordi- 
nairement désignée  sous  le  nomde  réforme  julienne;  et  le  calendrier 
basé  sur  les  règles  qu'il  a  établies,  se  nomme  calendrier  julien. 
\a  première  année  dans  laquelle  ce  calendrier  ail  été  suivi,  est 
l'année  4*  avant  J.-C.  Le  commencement  de  cette  année  fut  fixé 
par  Jules  César  à  une  époque  telle  que  les  principales  fêtes  arri- 
vassent dans  les  saisons  auxquelles  elles  devaient  correspondre; 
il  en  résulta  que  Tannée  précédente,  45  avant  J.-C,  se  composa 
de  445  jours,  ce  qui  lui  valut   le  nom  d'année  de  confusion* 

§  19t.  Le  calendrier  julien  fut  suivi,  sans  aucune  modification, 
pendant  un  grand  nombre  d'années.  Cependant,  la  valeur 
moyenne  qui' avait  été  attribuée  à  Tannée  civile  étant  un  peu 
différente  de  Tannée  tropique,  il  finit  par  en  résulter  un  chan- 
gement notable  dans  les  dates  auxquelles  arrivaient,  chaque 
année,  les  commencements  des  saisons  ;  en  sorte  que,  si  Ton  n'y 
avait  pas  porté  remède,  une  môme  saison  se  serait  déplacée  peu 
à  peu  dans  Tannée,  de  manière  à  commencer  successivement 
dans  les  différents  mois. 

Le  concile  de  Nicée,  qui  se  tint  en  Tan  325  de  Tère  chrétienne, 
adopta  une  règle  fixe  pour  déterminer  chaque  &tmtaYfc^M£&feta. 
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la  fête  de  Pâques  ;  cette  règle  est  basée  sur  ce  que  Ton  croyait 
que  l'équinoxe  du  printemps  arriverait  tous  les  ans  le  21  mars, 
comme  cela  avait  eu  lieu  l'année  môme  du  concile.  C'est  ce  qui 
aurait  existé  en  effet,  si  la  valeur  moyenne  de  Tannée  civile  do 
calendrier  julien  eût  été  exactement  égale  à  l'année  tropique. 
Mais,  tandis  que  la  première  est  dc385Jf25,  la  seconde  se  compose 
de  365i,242264  :  Tannée  tropique  est  donc  plus  petite  que  Tannée 
julienne  de  0,007736,  ou  14"  8*.  Il  en  résulte  que,  lorsqu'il  s'est 
reculé  une  période  de  quatre  années  juliennes,  l'équinoxe  do 
printemps,  au  lieu  d'arriver  à  une  date  de  même  dénomination, 
et  précisément  à  la  même  heure  que  quatre  années  auparavant, 
arrive   en  réalité  trois  quarts  d'heure  plus  tôt  (0^030944,  ou 
45m34a);  après  une  nouvelle  période   de   quatre  années,  cet 
équinoxe  avance  encore  de  trois  quarts  d'heure,  et  ainsi  de  suite. 
En  sorte  que,  au  bout  d'un  certain  nombre  d'années,  à  partir  de 
Tan  325,  l'équinoxe  a  dû  arriver  le  20  mars,  puis  plus  tard  le 
19  mars,  puisle  18,  etc.  Celte  avance  continuelle  de  la  date  de  l'é- 
quinoxe du  printemps,  signalée  par  les  astronomes,  déterminale 
pape  Grégoire  XIII  àapporter  une  nouvelle  réforme  au  calendrier.     ( 

C'est  en  Tan  1582  que  la  réforme  grégorienne  fut  opérée.  Dans 
l'espace  de  1  2o7  ans  qui  s'étaient  écoulés  depuis  l'époque  du 
concile  de  Nicée,  l'excès  de  Tannée  julienne  sur  Tannée  tropique, 
en  s'accumulant  d'année  en  année,  avait  dû  faire  avancer  la  date 
de  Téquinoxe  de  1  257  fois  0i,007736,  ou  ftf,72l;  en  1582,  l'équi- 
noxe arriva  en  effet  le  11  mars,  au  lieu  du  21.  Pour  faire  dispa- 
raître cette  avance  de  10jours,que  l'équinoxeavaitéprouvéedepuis 
Tépoque  du  concile  de  Nicée,  et  !e  ramener  à  la  date  primitive  du 
21  mars,  le  pape  Grégoire  XIII  décida  que  le  lendemain  du4oc- 
tobre  \  582  se  nommerait,  non  pas  le  5  octobre,  mais  le  1 5  octobre. 
Cechangement  de  date  nesuffisant  pas  pour  détruire  f  inconvénient 
qu'avait  présenté  l'emploi  du  calendrier  julien,  il  fallait  enrorc 
apporter  une  modification  à  la  règle  qui  servait  à  déterminer  les 
longueurs  dcsannéescivilessuccessives,  afin  d'éviter  pour  l'avenir 
quecette  avance  progressive  de  la  date  de  Téquinoxe  ne  ye  repro- 
duisît. Aussi  le  pape  décida-t-il  en  outre  que,  dans  l'espace  de 
400  années  consécutives,  il  n'y  aurait  que  97  années  bissextiles, 
au  lieu  de  100  qu'il  devait  y  avoir  dans  le  calendrier  julien.  Cela 
faisait  3  jours  retranchés  sur  400  ans,  et  par  conséquent  la  valeur 
moyenne  de  l'année  civile  se  trouvait  diminuée  de  0j,0075  :  cette 
valeur  moyenne  de  Tannée  civile,  qui  était  de  335*, 25  dans  le  ca- 
Jendricr  julien,  fut  donc  réduite  à  365^,2425,  ce  qui  est  extrême- 
nwnt  peu  différent  de  la\a\ev\r  &fcYa\\\\te  Vc^\<\\^  L'année  gré- 
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gorienne  ainsi  obtenue  est  encore  plus  grande  que  Tannée  tropique 
de  0i,000236  :  la  date  de  l'équinoxedu  printemps  doit  donc  encore 
tendre  à  avancer  peu  à  peu,  en  vertu  de  cet  excès;  mais  il  est  aisé 
de  voir  qu'il  faudrait  plus  de  4000  ans  pour  que  cette  date  avançât 
d'an  jour.  On  doit  donc  regarder  la  réforme  grégorienne  comme 
pouvant  suffire  pour  un  très-grand  nombre  de  siècles. 

Voici  maintenant  en  quoi  consiste  la  règle  d'après  laquelle  on 
intercale  les  97  années  bissextiles  dans  l'espace  de  400  ans.  Dans 
le  calendrier  julien,  les  années  bissextiles  se  trouvaient  être  celles 
dont  les  numéros,  comptés  à  partir  de  l'ère  cb rétienne,  étaient 
exactement  divisibles  par  le  nombre  4.  Les  années  séculaires,  telles 
que  4400,  1500,  1600,  étaient  donc  toutes  des  années  bissextiles. 
On  décida  que  Ton  continuerait  à  mettre  366  jours  dans  les  années 
dont  les  numéros  seraient  divisibles  par  4  ;  mais  que,  sur  quatre 
années  séculaires  consécutives,  il  y  en  aurait  trois  qui  feraient 
exception  a  la  règle  :  sur  ces  quatre  années  séculaires,  la  seule 
qui  dut  rester  bissextile  fut  celle  dont  le  numéro  se  compose  d'un 
nombre  de  centaines  exactement  divisible  par  4.  Ainsi  l'an  née  1  600 
a  dû  être  bissextile;  1700  et  1800,  ont  été  des  années  communes; 
1900  sera  également  une  année  commune,  2000  sera  bissextile, 
et  ainsi  de  suite.  Par  ce  moyen,  dans  l'espace  de  400  ans,  trois 
années  qui  seraient  bissextiles  dans  le  calendrier  julien,  devien- 
nent des  années  communes;  et  par  conséquent  il  ne  reste  plus 
que  97  années  bissextiles,  au  lieu  de  100. 

Le  calendrier  grégorien  fut  adopté  promptementcn  France  et  en 
Allemagne;  plus  lard,  l'Angleterre  l'adopta  à  son  tour.  Maintenant, 
il  esten  vigneur  chez  tous  les  peuples  chrétiens  d'Europe,  excepté 
en  Russie,  où  l'on  suit  encore  le  calendrier  julien.  Il  résulte 
de  là  que  les  dates  de  la  Russie  ne  s'accordent  pas  avec  les 
nôtres.  En  158*2,  la  réforme  grégorienne  établit  une  différence 
de  10  jours  entre  les  dates  du  calendrier  julien  et  celles  du  nou- 
veau calendrier;  l'année  séculaire  1600  étant  restée  bissextile 
dans  le  calendrier  grégorien,  cette  différence  de  10  jours  se  con- 
serva jusqu'à  la  fin  du  dix  septième  siècle;  l'année  1700  ayant 
été  bissextile  dans  le  calendrier  julien,  et  commune  dans  le 
calendrier  grégorien,  la  différence  des  dates  prises  dans  les  deux 
calendriers  fut  de  1 1  jours  pendant  tout  le  dix-huitième  siècle  : 
enfin,  par  la  même  raison,  la  différence  augmenta  d'un  jour 
en  1800,  et  elle  est  actuellement  de  12  jours.  Le  jour  que  l'on 
appelle  en  Russie  le  5  avril  1853,  est  en  France  le  17  avril;  le 
25  avril  de  la  Russie  corresponde  notre  7  mai.  Pour  éviter  toute 
ambiguïté,lorsqu'oncileunédateappartenauV^\iç,^.v\^\\^V^\\^xv^ 
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on  prend  ordinairement  le  soin  d'écrire  au-dessous  la  date  qui  lui 
correspond  dans  le  calendrier  grégorien.  Ainsi,dans  lesdeux  exem- 
ples qui  viennent  d'être  pris,  on  ditle  jyavril  1853,  le  ***™t  1853. 

On  se  sert  aussi  quelquefois  des  mots  (vieux  style),  mis  entre  pa- 
renthèses à  la  suite  de  la  da>e  julienne  que  Ton  cite,  pour  qa'oo 
ne  puisse  pas  la  confondre  avec  une  date  grégorienne. 

§  192.  La  division  de  l'année  en  12  mois,  introduite  dans  le 
calendrier  par  Nu  ma,  et  conservée  par  Jules  César  avec  quelque* 
modifications  dans  la  longueur  des  mois,  n'a  pas  cessé  d'être  en 
usage  jusqu'à  nos  jours.  Les  durées  inégales  des  divers  mois  dont 
Tannée  se  compose  actuellement,sont  exactement  celles  quiont  été 
adoptées  par  Jules  César,  et  qui  sont  indiquées  dans  le  tableau  de 
la  page  365.  Les  mois  ont,  les  uns  30  jours,  les  autres  31  jours; il 
n'y  a  d'exception  que  pour  le  mois  de  février,  qui  contient  28  jours 
dans  les  années  communes,  et  29  jours  dans  les  années  bissex- 
tiles. 

La  répartition  un  peu  irrégulière  des  mois  de  30  jours  et  des 
mois  de  31  jours,  dans  l'espace  d'une  année,  fait  qu'on  est  quel- 
quefois embarrassé  de  n- 
voir  de  combien  de  jour» 
s^    compose  tel    ou   tel 
mois.  11  ne  sera  peut-être 
pas  inutile  d'indiquer  le 
moyen  suivant,  pour  ré- 
soudre la  question  avec 
la  plus  grande  facilité. On 
ferme  la   main   gauche, 
puis,  avec  l'index  de  la 
main  droite,   on   touche 
successivement  les  saillies 
et  les  creux  qui  se  trou- 
vent à  la   naissance  des 
quatre  doigts,  fîg.  250  (le 
pouce  est   excepté);  en 
môme  temps  on  prononce  les  noms  des  différents  mois,  dans 
l'ordre  dans  lequel  ils  se  succèdent.  Ainsi,  janvier  correspond  à 
la  première  saillie,  février  au  premier  creux,  mars  à  la  deuxième 
saillie,  avril  au  deuxième  creux,  et  ainsi  de  suite.  Arrivé  à  la 
dernière  saillie,  qui  correspond  à  juillet,  on  recommence  a  tou- 
cher  les  saillies  et  les  creux  dans  le  même  ordre,  tout  en  conti- 
n uant  la  série  des  mois,  fiq.  251  ;  et  l'on  ne  s'arrête  que  lors- 
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qu'on  a  épuisé  les  douze  mois.  Tous  les  mois  qui  correspondent 

ainsi  aux  saillies  sont  de  31  jours;  les  autres,  qui  correspondent 

aux  creux,  ont  30  jours,  à 

l'exception  de  février,  qui 

en  a  28  ou  29,  suivant  les 

cas. 

§  193.  Il  existe,  dans  les 
calendriers,  une  autre  di- 
vision du  temps  en  pério- 
des de  7  jours,  ou  semai- 
nes, dont  il  est  bon  de 
dire  un  mot.  La  semaine 
ne  sert  en  aucune  manière 
à  l'indication  des  dates; 
elle  n'a  aucun  rapport 
simple,  soit  avec  l'année, 
soit  avec  le  mois.  Cette  pé- 
riode uniforme  de  7  jours 
se  succède,  sans  altéra- 
tion aucune,  à  travers  les 
mois,  les  années,  les  siè- 
cles, quelles  que  soient 
les  durées  que  Ton  attribue  à  ces  grandes  divisions  du  temps. 
Les  7  jours  de  ebaque  semaine  ont  ebacun  un  nom  spécial  ;  en 
sorte  que,  non-seulement  un  jour  quelconque  a  une  date  diffé- 
rente de  celle  des  autres  jours,  mais  en  outre  il  est  désigné  par 
un  nom  particulier,  qui  indique  la  place  qu'il  occupe  dans  la 
semaine  à  laquelle  il  appartient. 

L'origine  de  la  semaine  se  perd  dans  la  nuit  des  temps.  Voici 
comment  on  explique  la  succession  des  noms  attribués  aux  jours 
dont  elle  se  compose.  Les  anciens  ne  connaissaient  que  7  planè- 
tes, y  compris  le  soleil  et  la  lune  (§  61)  ;  ils  les  rangeaient  dans 
Tordre  suivant,  d'après  les  durées  de  leurs  révolutions,  et  aussi 
d'après  leurs  dislances  présumées  à  la  terre  : 


F.g.  251. 


Saturne,    Jupiter,    Mars,    le  Soleil,    Vénus,    Mercure,    la  Lune. 

Ce  sont  les  noms  de  ces  planètes  qui  ont  été  attribués  aux  7  jours 
de  la  semaine,  mais  dans  un  ordre  évidemment  très-différent. 
D'après  un  usage  suivi  anciennement  en  Egypte,  chacune  des 
24  heures  de  la  journée  était  consacrée  à  une  planète,  et  Ton  don- 
nait à  chaque  jour  le  nom  de  la  planète  qu\CQTi^wuta\\A%a^\*.- 

1\. 
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roière  heure.  On  prenait  successivement  les  diverses  planètes  dans 
l'ordre  dans  lequel  elles  viennent  d'être  inscrites  ;  et  lorsqu'on 
était  arrivé  à  la  Lune,  qui  termine  la  liste,  on  recommençait  à 
Saturne,  pour  continuer  de  même.  D'après  cela,  le  premier  jour 
devait  prendre  le  nom  de  Saturne,  et  c'est  de  laque  vient  le  mot 
s/im*d/.La2ehoure  de  ce  premier  jour  était  consacrée  à  Jupiter,... 
la  3"  à  Mars,...  la  7e  à  la  Lune,  la  8'  à  Saturne,  la  9e  à  Jupiter,... 
la  14e  à  la  Lune,...  la  21'  à  la  Lune,  la  22*  à  Saturne,  la  23*  à 
Jupiter,  et  enfin  la  24*  à  Mars.  La  4"  heure  dn  jour  suivant  était 
donc  consacrée  au  Soleil;  aussi  le  lendemain  du  samedi  était-il  la 
jour  du  Soleil.  C'est  en  effet  le  nom  qu'il  porte  dans  certains  ca- 
lendriers, dans  le  calendrier  anglais,  par  exemple  (sunday)  ;  notre 
mot  dimanche,  qui  lui  a  été  substitué,  vient  de  dominica  dû*.  La 
2e  heure  du  dimanche  étant  consacrée  à  Vénus,  la  3°  à  Mercure, 
la  4e  à  la  Lune,  et  ainsi  de  suite,  on  voit  que  la  24*  heure  du  même 
jour  l'était  à  Mercure;  la  ire  heure  du  lendemain  du  dimanche 
était  donc  consacrée  à  la  Lune,  d'où  le  nom  de  lundi,  attribué  à 
ce  jour.  En  continuant  de  la  même  manière,  on  voit  que  le  len- 
demain du  lundi  a  dû  prendre  le  nom  de  Mars  (mardi)  ;  que  le  len- 
demain du  mardi  a  dû  prendre  celuide  Mercure  (mercredi);  que  le 
jour  suivant  était  le  jour  de  Jupiter  (jeudi)  ;  et  qu'enfin  le  lende- 
main du  jeudi  était  le  jour  de  Vénus  (vendredi).  La  24e  heure  du 
vendredi  se  trouvant  consacrée  à  la  Lune,  la  ire  heure  du  jour  sui- 
vant Pétait  à  Saturne  ;  en  sorte  que  le  lendemain  du  vendredi  pre- 
nait de  nouveau  le  nom  de  samedi,  et  ainsi  de  suite  indéfiniment. 


CHAPITRE  QUATRIÈME 

DE    LA    LUNE. 


LOIS  DU  MOUVEMENT   DE  LA   LUNE. 

§  194.  Après  le  soleil,  la  lune  est  celui  de  tous  les  astres  qui 
nous  offre  le  plus  d'intérêt.  Non-seulement  elle  pique  notre  curio-  « 
site  par  ces  formes  si  variées  sous  lesquelles  nous  la  voyons  succes- 
sivement, mais  encore  elle  nous  est  d'une  très-grande  utilité,  en 
nous  éclairant  fréquemment  pendant  les  nuits  :  aussi  allons-nous 
nous  occuper  immédiatement  d'étudier  en  détail  les  lois  de  son 
mouvement.  L'étude  que  nous  avons  déjà  faite  des  lois  du  mou- 
vement du  soleil  nous  facilitera  beaucoup  la  nouvelle  étude  que 
nous  allons  entreprendre;  plusieurs  des  résultats  que  nous  ob- 
tiendrons ont  une  grande  analogie  avec  ceux  que  nous  connais- 
sons déjà,  et  cela  nous  permettra  de  les  présenter  plus  rapide- 
ment. 

§  195.  La  lime  se  déplace  parmi  les  étoiles.  — Il  est  très- 
facile  de  reconnaître  que  la  lune  ne  conserve  pas  une  position  in- 
variable sur  la  sphère  céleste,  par  rapport  aux  étoiles.  La  lumière 
qu'elle  répand  dans  notre  atmosphère  n'est  pas  assez  grande pour 
nous  empêcher  d'apercevoir  les  étoiles  un  peu  brillantes  qui  sont 
dans  son  voisinage.  En  examinant  attentivement,  a  la  simple  vue, 
la  position  que  la  lune  occupe  par  rapport  à  quelques  étoiles  voi- 
sines, on  voit  que  cette  position  change  d'une  manière  sensible 
dans  l'espace  de  quelques  heures.  La  fig.  252  montre  de  combien 
la  lune  se  déplace  en  24  heures;  pendant  cet  intervalle  de  temps 
elle  passe  de  la  position  \  à  la  position  2.  Si  l'on  compare  cette 
figure  avec  la  fig.  190  (page  244),  qui  représente  le  déplacement 
journalier  du  soleil  dans  la  môme  région  du  ciel,  on  voit  que  le 
mouvement  de  la  lune  parmi  les  étoiles  est  beaucoup  plus  rapide 
que  celui  du  soleil  ;  la  lune  parcourt  en  un  jour  un  arc  environ 
treize  fois  plus  grand  que  Tare  parcouru  en  même  temps  par  le 
soleil. 

En  observant  la  lune  pendant  un  assez  grand  nombre  de  yaura^ 
on  la  voit  se  mouvoir  à  travers  diverses  cm&feXV&XXw&i  *X  \«x^ 


lit  LOIS   UD   NOCVMENT  DR   LA    UMI. 

ainsi  le  tour  entier  de  In  sphère  céleste.  Si  l'on  marque  de  lemp» 

en  temps,  iur  une  carte  céleste  (planche  !!,  page  179), la posHrao 


qu'elle  occupe  au  milieu  dee  étoiles,  on  voit  qu'elle  ne  s'éearlr 
jamais  beaucoup  de  lit  rou  te  quesuit  le  soleil  dans  son  mouvement 
'annuel;  elle  se  meut  à  peu  près  suivant  le  grand  cercle  de  l'éclip- 
lique,  en  ne  s'en  écartant  quede  petites  quantités,  tantôt  au  nord 
de  ce  cercle,  tantôt  au  sud.  Ce  mouvement  de  la  lune  est  dirtd 
(g  1U3),  c'est-à-dire  qu'il  s'effectue  dans  le  même  sens  que  le 
mouvement  du  soleil  sur  l'écliplique  ;  la  principale  différence 
entre  ces  deux  mouvements  consiste  dans  la  vitesse,  qui  e«t  envi- 
ron treize  fois  plus  grande  pour  la  lune  que  pour  le  soleil. 

g  190.  Pbuea  é>  I»  !■■•.  —  Eu  même  temps  que  la  lune 
parcourt  les  diverses  constellai  ions  qui  existent  le  long  de  l'édip- 
lique, elle  se  présente  à  nous  sous  des  formes  très-diverses  que 
l'on  nomme  ses  phasei.  Ces  changements  de  forme,  qui  se  repro- 
duisent périodiquement,  comme  toutle  monde  le  sait,  ne  dépen- 
dent pas  de  la  position  que  la  lune  occupe  parmi  les  étoiles!  Lors- 
que cet  astre,  parti  d'une  position  où  on  l'a  observé  dans  une 
certaine  constellation,  a  fuit  tout  le  tour  du  ciel  pour  revenir  à . 
cette  même  place,  il  ne  présente  pas  la  phase  qu'il  avait  présen- 
tée d'abord  ;  lorsque,  après  un  nouveau  tour,  il  revient  encore 
se  placer  de  même  dans  la  constellation  dont  il  s'agit,  la  phase 
sous  laquelle  il  se  montre  est  différente  de  chacune  des  deux 
précédentes.  Mais  si  Ton  compare  la  position  de  la  lune  dam  le 
ciel  a  relie  qu'occupe  en  même  temps  le  soleil,  on  voit  que' c'est 
île  celle potitioa  relative  detdeniMVtw^ie.  dépendent  Iwphase» 
de  In  luae.  Toutes  les  fois  quels  tara  »*>  K&iwm  fc.  « 
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listance  angulaire  du  soleil,  elle  nous  présente  la  même  phase, 
luelles  que  soient  d'ailleurs  les  constellations  au  milieu  des- 
nielles  ces  deux  astres  nous  apparaissent. 

La  luna  parcourant  à  peu  près  la  môme  route  que  le  soleil  sur 
a  sphère  céleste,  mais  avec  une  vitesse  plus  grande  que  celle  de 
«damier  astre,  il  en  résulte,  pour  le  mouvement  relatif  des  deux 
istnayéaÉ  circonstances  particulières  dont  il  est  très- facile  de  se 
leuisa  dHttple»  A  certaines  époques,  la  lune  atteint  le  soleil,  et 
ptjsa^ièu  dans  le  lieu  môme  qu'il  occupe  sur  la  sphère,  soit  un 
peu  &4M4;  bientôt  elle  le  dépasse,  en  vertu  de  la  plus  grande 
naaietisfesoii  mouvement,  et  s'en  éloigne  de  plus  en  plus;  en 
csodsjsjant  ainsi  à  marcher  en  avant  du  soleil,  elle  finit  par  le  re- 
jniaj^ia  4a  nouveau,  pour  le  dépasser  encore,  et  ainsi  de  suite. 
Las  positions  que  la  lune  prend  successivement  par  rapport  au 
toleu,  sont  exactement  les  mômes  que  si  le  soleil  restait  immobile 
Kir  la  sphère,  et  que  la  lune  fût  en  mouvement  sur  un  grand 
torde  passant  à  peu  près  par  le  soleil. 

Lorsque  la  lune  vient  passer  dans  la  région  du  ciel  où  se  trouve 
e  soleil,  on  ne  l'aperçoit  pas.  Au  bout  d'un  jour  ou  deux,  si  l'on 
*egarde  le  ciel  peu  de  temps  après  le  coucher  du  soleil,  on  voit  la 
une  du  côté  de  l'occident,  sous  la  forme  d'un  croissant  très-délié, 
îg.  253;  ce  croissant,  animé  du  mouvement  diurne  comme  tous 


\ 
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Fip.   253.  Fiff.  2H.  Fig.   255. 

les  astres,  finit  bientôt  par  disparaître  au-dessous  de  l'horizon. 
Les  jours  suivants,  on  aperçoit  également  la  lune  dans  les  cir- 
constances analogues,  c'est-à-dire  un  peu  après  le  coucher  du 
K)leil;  mais  on  la  voit  de  moins  en  moins  rapprochée  du  point  de 
l'horizon  où  le  soleil  s'est  couché,  et  son  croissant  s'épaissit  de  plus 
m  plus  en  son  milieu,  fig.  254  ;  le  coucher  de  la  lune  retarde  de 
our  en  jour  sur  celui  du  soleil.  Six  ou  sept]ours  après  que  l'on  a 
:ommencé  à  voir  la  lune  sous  la  forme  d'un  croissant  très-délié, 
îlle  se  montre  sous  la  figure  d'un  demi-cercle,  fig.  255  ;  alors  elle 
l'est  déjà  assez  éloignée  du  soleil  pour  ne  traverser  le  méridien 
qu'environ  6  heures  après  lui,  c'est-à-dire  à  6  heures  du  soir.  A 
partir  de  là,  la  lune  s'élargil  encore,  et  passe  mseusiblea\c\vt  dw 
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demi-cercle  à  an  cercle  complet,  en  prenant  des  formes  intermé- 
diaires, telles  que  celle  que  représente  la  fig.  256.  Sept  jour»  en- 
viron après  que  la  lune  avait  été  vue  sons  la  forme  d'un  demi- 
cercle,  fig.  255,  elle  devient  tout  à  fait  circulaire,  fig*  257  ;  akw 


Fig.  256. 


Fig.  157. 


Fig.  SSS. 


elle  passe  au  méridien  12  heures  plus  tard  que  le  soleil,  c'etf4- 
dire  à  minuit;  elle  se  lève  quand  il  se  couche,  et  se  couche  quand 
il  se  lève.  En  continuant  à  observer  la  lune,  on  voit  qu'elle  m 
lève  et  se  couche  toujours  de  plus  en  plus  tard,  et  qu'elle  repose 
successivement  par  les  mômes  formes  que  précédemment,  mtii 
dans  un  ordre  inverse  ;  ou  remarque,  en  outre,  que  la  partie  b 
plus  convexe  du  contour  visible  de  la  lune  est  désormais  tournée 
vers  l'orient,  tandis  que  précédemment  elle  Tétait  du  côté  de  Foc* 
cident.  Ainsi  la  lune,  après  avoir  pris  la  formé  d'un  cercle  com- 
plet, se  déprime  progressivement  du  côté  de  l'occident,  fig.  258, 
et,  au  bout  de  sept  jours,  elle  n'a  déjà  plus  que  la  forme  d'un  demi- 
cercle,  fig.  259  ;  alors  elle  ne  passe  au  méridien  qu'environ  1 8  heu- 
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Fia.  259. 


Fig.  260. 


Fig.  261. 


res  après  le  soleil,  c'est-à-dire  vers  6  heures  du  malin.  Bientôt 
elle  ne  montre  plus  qu'un  croissant,  fig.  260,  que  Ton  voit  le 
matin,  un  peu  avant  le  lever  du  soleil,  et  du  côté  de  l'orient. Six 
ou  sept  jours  après  qu'on  l'a  vue  sous  la  forme  d'un  demi-cercle, 
fig.  259,  elle  paraît  comme  un  croissant  très-délié,  fig.  261,  situé 
près  du  point  de  l'horizon  où  le  soleil  va  se  lever.- A  partir  delà, 
pendant  deux  ou  trois  jours,  on  ne  voit  pas  du  tout  la  lune,  et,  au 
bout  de  ce  temps,  on  commence  à  l'apercevoir  le  soir,  après  le 
coucher  du  soleil,  sous  la  forme  du  premier  croissant  dont  nous 
avons  parlé,  fig.  253. 
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Ces  modifications  successives  des  formes  sous  lesquelles  la  lune 
se  présente  à  nous  se  reproduisent  constamment  de  la  môme  ma- 
nière, et  dans  le  môme  ordre.  D'ailleurs,  ce  n'est  pas  seulement 
la  nuit  qu'on  peut  les  observer;  toutes  les  fois  que  la  lune  n'est 
pas  trop  rapprochée  du  soleil,  on  la  voit  sans  peine  en  plein  jour, 
et  il  en  résulte  une  plus  grande  facilité  pour  suivre  convenable- 
ment ses  changements  de  forme,  et  s'assurer  qu'ils  se  produisent 
bien  conformément  à  ce  que  nous  venons  de  dire. 

§  197.  Cherchons  maintenant  à  nous  rendre  compte  de  la  cause 
qui  fait  que  la  lune  se  montre  sous  tant  d'aspects  divers. 

11  est  naturel  de  se  demander  d'abord  si  cela  ne  pourrait  pas  tenir 
à  la  forme  particulière  de  cet  astre,  qui,  en  se  tournant  successive- 
ment de  différents  côtés,  nous  montrerait  ainsi  les  diverses  parties 
de  son  contour.  Mais  il  y  a  une  observation  bien  simple,  que  Ton 
'peut  répéter  assez  souvent,  et  à  l'aide  de  laquelle  on  s'assure  que 
les  phases  de  la  lune  doivent  être  expliquées  d'une  tout  autre  ma- 
nière. Cette  observation  prouve  que,  généralement,  nous  ne  voyons 
qu'une  portion  de  la  face  de  la  lune  qui  est  tournée  de  notre  côté, 
et  que,  si  nous  voyions  cette  face  tout  entière,  la  lune  nous  parai- 
trait  constamment  avoir  la  forme  d'un  cercle.  Voici  en  quoi  elle 
consiste.  Pendant  que  la  lune  se  déplace  sur  la  sphère  céleste,  il  lui 
irrive  de  temps  en  temps  de  passer  devant  une  étoile,  de  manière 
41a  soustraire  à  nos  regards  :  on  dit  alors  qu'il  se  produit  une 
occultation  de  l'étoile.  Or,  il  est  clair  que,  dans  ce  phénomène  par- 
ticulier, dû  au  mouvement  de  la  lune  par  rapport  à  l'éloile,  les 
choses  se  passent  comme  si  la  lune  était  immobile,  et  que  l'éloile  e, 
fig.  262,  fût  en  mouvement  suivant  une  certaine  ligne,  telle  que 
tnn.  Si  le  croissant  de  la  lune  formait  la   m 
totalité  de  la  face  de  cet  astre  qui  est       N  , 
tournée  de  notre  côté,  l'étoile  resterait         *  N* 
visible  tant  qu'elle  n'aurait  pas  atteint 
le  bord  intérieur  du  croissant, en  a;  elle 
ne  serait  invisible  que  pendant  le  temps 
qu'elle  mettrait  à  traverser  ce  croissant.  ^n 

Mais,  au  lieu  de  cela,  on  voit  l'étoile  dis-  Flg' 262' 

paraître  longtemps  avant  qu'elle  ail  atteint  le  bord  intérieur  du 
croissant;  au  moment  où  l'on  cesse  de  l'apercevoir,  elle  se  trouve 
en  un  point  b  que  l'on  juge  facilement  ôtre  situé  sur  la  circon- 
férence du  cercle  dont  le  bord  extérieur  du  croissant  fait  partie. 
Ainsi,  il  résulte  bien  de  là  que,  généralement,  nous  ne  voyons  pas 
la  totalité  de  la  face  de  la  lune  qui  est  tournée  de  notre  côté;  une  por- 
tion seulement  de  cette  face  nous  est  rendue  sensible  parla  lumière. 
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Lorsque  nous  apercevonsune  portion  notable  de  la  face  de  la  Ume 
qui  est  tournée  vers  nous,  fig.  254  à  160,  nous  distinguons  sam 
peine  certaines  taches  grisâtres,  qui,  par  leur  ensemble,  donneat 
grossièrement  à  la  lune  l'aspect  d'une  figure  humaine.  11  est  aie 
de  s'assurer  que  ces  taches,  dont  nous  ne  voyons  habituellement 
qu'une  partie  plus  ou  moins  grande,  se  présentent  à  nous  toujours 
de  la  même  manière.  La  portion  lumineuse  de  la  facedekhntt 
qui  est  tournée  vers  nous  s'étend  d'abord  de  plus  en  pins*  jnsqa'i 
embrasser  complètement  ces  taches,  fig*  25)  à  287  ;  puis  elle  m 
rétrécit  peu  à  peu  de  manière  à  les  abandonner  progressivement, 
/ty.  258  à  26i .  Il  est  impossible  de  ne  pas  reconnaître  là  tous  les 
caractères  d'un  corps  dont  la  surface,  non  lumineuse  par  elle- 
même,  est  éclairée  successivement  dans- ses  diverses  parties  par 
un  corps  lumineux  voisin.  Si  l'on  fait  attention,  en  outre,  que  la 
partie  convexe  du  croissant  de  la  lune  est  toujours  tournée  df 
côté  du  soleil,  de  telle  sorte  que  la  ligne  qui  joint  ses  deoi  cer- 
nes est  dirigée  perpendiculairement  à  la.  ligne  qui  joint  la  lune 
à  cet  astre,  on  verra  que  la  lune  n'est  lumineuse  que  pswe 
qu'elle  est  éclairée  par  le  soleil. 

Les  apparences  nous  portent  à  regarde*  la  lune  comme  étant ui 
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corps  sphérique.  Le  soleil  ne  peut  êe\a\t«t  ^.0^i^^^^g\^^a 
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moitié  de  sa  surface,  et  c'est  suivant  quo  nous  apercevons  une  por- 
tion plus  ou  moins  grande  de  cette  moitié  éclairée  que  la  lune  nous 
parait  sous  telle  ou  telle  phase.  Pour  nous  rendre  un  compte  com- 
plet de  la  succession  des  phases,  concevons  que  la  lune  se  meuve 
en  décrivant  un  cercle  ABC...  autour  de  la  terre  T,  fig.  263,  et 
que  le  soleil  S  soit  situé  dans  le  plan  de  ce  cercle,  à  une  distance 
delà  terre  extrêmement  grande  relativement  au  rayon  TA  ;  de  telle 
sorte  que  les  rayons  de  lumière  envoyés  par  le  soleil  à  la  lune, 
dans  toutes  les  positions  A,  B,  C,  D,...  qu'elle  occupe  successive- 
ment,puissent  être  regardés  comme  parallèles  entre  eux.  La  moitié 
de  la  surface  de  la  lune,  qui  est  éclairée  par  le  soleil,  est  toujours 
dirigée  du  côté  de  cet  astre;  cette  moitié  est  limitée  par  un  cercle 
mn.  De  la  terre  T  on  ne  peut  apercevoir  que  la  moitié  delà  surface 
de  la  lune,  qui  est  limitée  par  le  cercle  pq,  dirigé  perpendiculaire- 
ment au  rayon  qui  joint  la  lune  à  la  terre;  on  ne  voit  donc  en  réalité 
que  la  partie  de  l'hémisphère  éclairé  qui  se  trouve  comprise  dans 
rat  hémisphère  visible  terminé  au  cercle^.  D'après  cela,  si  l'on 
soit  la  lune  dans  son  mouvement  autour  de  la  terre,  on  verra  que 
1  es  phases sesuccùdenl  précisément  comme  l'observation  l'indique. 
Lorsque  la  lune  est  en  A,  l'hémisphère  non  éclairé  est  tout  entier 
tourné  vers  la  terre  ;  la  lune  est  invisible.  En  B,  on  voit  un  crois- 
sant dont  la  convexité  est  tournée  vers  le  soleil,  fig.  254.  En  C,  on 
voit  la  moitié  de  l'hémisphère  éclairé,  la  lune  se  montre  alors  sous 
forme  d'un  demi-cercle,  fig.  255.  En  D,  elle  présente  une  forme 
intermédiaire  entre  un  demi-cercle  et  un  cercle  complet,  fig.  2oG, 
En  E,  on  voit  de  la  (erre  la  totalité  de  l'hémisphère  éclairé  ;  c'est- 
à-dire  que  la  lune  paraît  entièrement  circulaire,  fig.  257.  En 
achevant  son  tour,  la  lune  prend  successivement  en  F,  G,  H,  les 
apparences  indiquées  par  les  fig.  258,  259,  260. 

On  voit  combien  il  est  facile  d'expliquer  les  phases  de  la  lune 
par  les  considérai  ions  qui  précèdent.Pour  donner  cetle  explication, 
nous  avons  supposé  que  la  lune  décrit  un  cercle  autour  de  la  terre, 
et  que  le  soleil  se  trouve  dans  le  plan  de  ce  cercle;  mais  ces  con- 
ditions, qui,  en  réalité,  ne  sont  pas  exactement  remplies,  ne  sont 
pas  indispensables  pour  l'explication  des  phases.  Ces  aspects  si 
divers  de  la  lune  sont  toujours  dus  aux  positions  que  prennent 
successivement,  l'un  par  rapport  à  l'autre,  les  deux  cercles  qui 
servent  de  limites,  l'un  à  l'hémisphère  éclairé  de  la  lune,  et  l'au- 
tre à  l'hémisphère  de  cet  astre  qui  est  tourné  vers  la  terre. 

§  198.  Lorsque  la  lune  est  en  A,  sur  la  direction  de  la  ligne  qui 
va  du  soleil  à  la  terre,  on  dit  qu'elle  est  nouvelle  ;  alors  on  ne  la 
voit  pas.  Lorsqu'elle  est  en  E,  sur  le  prolongemeivVdv>\vvvc^xtv^\\^v^^ 


m  un 

on  dit  qu'elle  est  plein*;  alors  elle  le  montra  tout  la  Ibnne  duo 

cercle  complet,^?.  257.  EnC,  la  lune  e»1  dans  «on premier  quartier; 
en  G,  elle  est  dans  wn  dernier  quartier.  Les  positions  B,  D,  E,  H, 
dam  lesquelles  la  lune  m  (route  an  milieu  de»  ares  AC.CE,  EG.GA, 
»e  nomment  le»  ortanu.  Souvent  on  donne  à  la  nouvelle  lune  ri 
a  la  pleine  lune  le  nom  collectif  de  tytygie*  ;  et  de  même,  ai 
premier  et  au  dernier  quartier,  le  nom  de  qitadraturei. 

On  emploie  très-souvent aussi  le»  expressions  nouvelle  fmt,sn- 
nier  quartier,  pleine  tune  et  dernier  quartier,  pour  désigner,  un 
pas  le»  quatre  posilione  particulière»  A,  C,  E,  G,  de  la  lune  pu 
rapport  au  soleil,  mail  les  intervalles  de  temps  que  la  lune  em- 
ploie à  nllcr  de  chacune  de  ces  positions  à  la  suivante.  Ainsi, de- 
puis le  moment  de  la  nouvelle  lune  jusqu'à  celai  du  premier 
quartier,  on  dit  qu'on  est  dans  la  nouvelle  lune;  depuis  le  mo- 
ment du  premier  quartier  jusqu'au  moment  de  la  pleine  lune,  « 
dit  qu'on  est  dans  le  premier  quartier;  et  ainsi  de  suite. 

§  109.  Laflalèr*  eeaalré*.  —  L'exactitude  des  idées  qui  Tien- 
nent d'être  développées,  pour  expliquer  les  phases  de  le  lune,  ett 
pleinement  confirmée  par  un  phénomène  que  tout  le  monde  pent 
observer  avec  la  plus  grande  facilité.  Lorsque  la  lune  ne  présente 
encore  qu'un  croissant  asses  faible,  et  qu'on  la  regarde  attenti- 
vement, quelque  temps  après  le  coucher  du  soleil,  on  distingue 
sans  peine  la  totalité  de  son  contour.  La  partie  de  sa  surface 
qui  n'est  pas  directement  éclairée  parle  soleil,  se  trouve  très-lé- 
gèrement illuminée,  ftg.  364; 
ce  qui  fait  qu'aucune  portion 
de  l' hémisphère  tourné  vert 
la  terre  n'est  invisible.  Celle 
faible  lumière  est  désignée 
sous  le  nom  de  lumière  cendrée. 
A  mesure  que  la  lune  s'éloi- 
gne du  soleil,  et  que,  par  con- 
séquent, son  croissant  s'épais- 
sit, l'intensité  de  la  lumière 
cendrée  diminue,  et  cette  lu- 
mière finit  par  disparaître 
complètement  avant  que  1* 
luncarrive  àaon  premier  quar- 
tier.La  lumière  cendréerepa- 
"t:"  '"""  ratt  quelque  temps  après  le 

dernier  quartier,  lorsque  la  lune  reprend  la  forme  d'un  crois- 
tant;  alors,  pour  l'apercevoir, \V tanV tegasAM ta. tune  le  matin, un 
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peu  de  temps  avant  le  lever  du  soleil.  Voici  à  quoi  tient  ce  phéno- 
mène remarquable. 

La  lune  renvoie  à  la  terre  la  lumière  qu'elle  reçoit  du  soleil,  et 
c'est  ainsi  qu'elle  nous  éclaire  pendant  la  nuit.  Mais  la  terre  doit 
agir  de  môme  par  rapport  à  la  lune.  La  terre,  éclairée  par  le  soleil, 
doit  renvoyer  à  la  lune  une  portion  de  la  lumière  qu'elle  reçoit. 
Pour  un  observateur  placé  sur  la  lune,  la  terre  doit  présenter  des 
phases  entièrement  pareilles  à  ccllesque  la  lune  nous  présente  ;  la 
terre  doit  donc  également  éclairer  les  nuits  de  la  lune,  et  les  éclairer 
plus  ou  moins,  suivant  la  phase  dans  laquelle  elle  se  trouve.  Si  l'on 
remarque  en  outre  que,  comme  nous  le  verrons  bientôt,  la  terre  a 
de  plus  grandes  dimensions  que  la  lune,  on  verra  que  la  lumière 
envoyée  parla  terre  à  la  lune  doit  être  plus  grande  que  celle  en- 
voyée par  la  lune  à  la  terre  dans  des  circonstances  analogues.  Or, 
on  reconnaît  sans  peine  que,  lorsque  la  lune  est  en  A,  fig.  -261, 
c'est-à-dire  lors  de  la  nouvelle  lune,  la  terre  doit  être  pleine  pour 
un  observateur  placé  sur  la  lune  :que  de  même,  lorsque  la  lune 
est  pleine,  en  E,  la  terre  doit  être  nouvelle  pour  cet  observateur  : 
en  un  mot,  la  lune  et  la  terre  présentent  en  même  temps  des  pha- 
ses directement  opposées,  pour  des  observateurs  placés  sur  l'un 
et  sur  l'autre  de  ces  deux  corps.  C'est  donc  au  moment  delà  nou- 
velle lune  que  l'hémisphère  de  la  lune  non  éclairé  par  le  soleil 
reçoit  le  plus  de  lumière  de  la  terre;  depuis  l.i  nouvelle  lune  jus- 
qu'à la  pleine  lune,  la  terre  éclaire  de  moins  en  moins  celle  partie 
de  la  lune  qui  n'est  pas  tournée  vers  le  soleil;  à  l'époque  de  la 
pleine  lune,  la  terre  n'envoie  plus  aucune  lumière  à  la  lune  ;  et 
enfin,  de  la  pleine  lune  à  la  nouvelle  lune,  la  partie  de  la  lune 
qui  n'est  pas  directement  éclairée  par  le  soleil  reçoit  de  la  terre 
une  quantité  de  lumière  de  plus  en  plus  grande.  On  comprend 
d'après  cela  que,  pendant  un  certain  temps,  avant  et  après  la  nou- 
velle lune,  cette  partie  de  la  lune  qui  ne  reçoit  pas  de  lumière  ve- 
nant directement  du  soleil,  peut  être  assez  fortement  éclairée  par 
la  terre  pour  que  nous  l'apercevions.  Telle  est  la  cause  à  laquelle 
on  doil  attribuer  la  lumière  cendrée.  Si  l'on  fait  attention  à  la 
grande  lumière  que  la  pleine  lune  projette  sur  la  terre  pendant 
nos  nuits,  et  si  l'on  observe  que  la  terre,  en  vertu  de  ses  plus 
grandes  dimensions,  doit  encore  plus  fortement  éclairer  la  lune 
dans  les  circonstances  analogues,  on  verra  que  l'explication  qui 
vient  d'être  donnée  pour  la  lumière  cendrée  n'a  rien  d'exa- 
géré. 

A  partir  du  moment  où  l'on  a  pu  commencer  à  observer  la  lu  - 
niièrc  cendrée,  après  une  nouvelle  lune,  l'intensité  de  cette  lu- 
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mière  diminue  progressivement,  et  elle  finit  par  disparaître  au 
bout  de  peu  de  jours.  Cela  tient  à  deux  causes  qui  agissent  dans 
le  même  sens*.  D'une  part,  ainsi  que  nous  l'avons  dil,  .la  terre 
Maire  de  moins  en  moins  la  partie  obscure  de  la  lune;  d'une  autre 
pari,  l'élargissement  progressif  du  croissant  de  la  lune  fait  que  In 
quunlité  de  lumière  qui  en  vient  tend  de  plus  en  plus  A  masquer 
la  lumière  faible  et  décroissante  de  la  partie  qui  n'est  pas  directe- 
ment éclairée  par  le  soleil  ;  et  cela,  soit  par  un  simple  effet  de  con- 
traste, soit  parce  que  les  régions  de  l'atmosphère  terrestre  que 
traversent  les  rayons  venant  de  lalune  sont  de  plus  en  plus  éclai- 
rées. 

§  200.  Forme  do  disque  de  la  lwne.  —  La  lune  ayant  des 
dimensions  apparentes  très-appréciables,  il  est  nécessaire,  comme 
pour  le  soleil,  de  faire  choix  d'un  de  ses  points,  auquel  se  rappor- 
teront constamment  les  observations  destinées  à  fixer  de  fempi 
en  temps  sa  position  sur  la  sphère  céleste.  Mais  ce  choix  nepent 
se  faire  convenablement,  qu'autant  qu'on  n  une  idée  nette  delà 
forme  sous  laquelle  se  présente  la  lune,  ou  plutôt  de  la  forme 
qu'elle  présenterait,  si  Ton  voyait  constamment  la  totalité  de  11 
face  qu'elle  tourne  vers  la  terre. 

Les  diverses  phases  de  la  lune  trouvent  leur  explication  toute 
naturelle  dès  qu'on  suppose  que  la  lune  est  un  corps  arrondi, 
ou  sphéroïdal  comme  la  terre.  S'il  en  est  réellement  ainsi,  la 
lune  devrait  nous  apparaître  sous  la  forme  d'un  disque  circulaire 
ou  a  peu  près  circulaire,  dans  le  cas  où  toute  sa  surface  serait 
éclairée.  Nous  ne  pouvons  pas  vérifier,  à  une  époque  quelconque, 
si  le  disque  complet  de  la  lune  a  bien,  en  effet,  la  forme  d'un 
cercle,   puisque   nous  ne   pouvons  habituellement  apercevoir 
qu'une  portion  plus  ou  moins  grande  de  ce  disque.  Mais  cette  vé- 
rification devient  possible  dans  deux  circonstances  différentes  : 
d'une  part,  au  moment  de  la  pleine  lune  ;  d'une  autre  part, 
lorsque  la  lune  ne  présente  qu'un  croissant  délié,  et  que  toute 
la  portion  de  sa  surface,  qui  est  tournée  de  notre  côté,  se  trouve 
illuminée  par  la  lumière  cendrée.  En  employant  alors  les  mêmes 
moyens  que  pour  le  soleil  (§§  122  et  123),   on  reconnaît  que  le 
disque  de  la  lune  est  exactemeut  circulaire;  ou  du  moins,  s'il 
y  a  des  différences  entre  la  forme  réelle  de  ce  disque  et  un  cercle, 
elles  sont  trop  petites  pour  que  l'observation  puisse  les  constater. 
Dès  le  moment  que  le  disque  complet  de  la  lune  est  circulaire, 
comme  celui  du  soleil ,  il  est  naturel  d'opérer  pour  le  premier 
astre  comme  pour  le  second,  c'est-à-dire  de  rapporter  au  centre 
du  disque  toutes  les  observations  (tesVmfees  a.  &4toTOiiaer  la  posi- 
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ftioo  de  l'astre  sur  la  sphère  céleste.  Ainsi  on  mesurera,  à  diverses 
époques,  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  du  centre  de  la 
lune,  et  la  comparaison  des  valeurs  que  prendront  successive- 
ment ces  deux  angles  permettra  d'étudier  la  marche  de  la  lune 
dans  le  ciel. 

§  201.  Observation  du  centre  de  la  lune.  —  Le  centre  du 
disque  de  la  lune  n'est  pas  un  point  que  l'on  puisse  viser  directe- 
ment, comme  on  vise  une  étoile.  On  est  donc  obligé  d'avoir 
recours  à  un  moyen  détourné,  pour  suppléer  à  cette  observation 
directe,  et  trouver  les  résultats  quelle  aurait  Tournis.  Nous  avons 
déjà  vu  quelque  chose  d'analogue  pour  le  soleil  (§  126)  :  nous 
avons  dit  que  l'ascension  droite  du  centre  de  l'astre  s'obtenait 
en  prenant  la  moyenne  des  heures  des  passages  du  bord  occi- 
dental et  du  bord  oriental  de  son  disque  dans  le  plan  du  méri- 
dien; et  que,  de  môme,  la  moyenne  des  nombres  obtenus  en 
observant  le  bord  supérieur  et  le  bord  inférieur  du  disque,  à 
l'aide  du  cercle  mural,  fournissait  la  déclinaison  du  centre. 

Il  suffirait  évidemment  d'opérer  pour  la  lune  comme  pour  le 
soleil,  si  la  totalité  de  son  disque  restait  constamment  visible. 
Mais  il  n'en  est  pas  ainsi  :  on  ne  voit,  la  plupart  du  temps,  qu'une 
moitié  du  contour  circulaire  du  disque.  Lorsque  la  lune  traverse 
le  méridien,  on  ne  peut  observer  le  passage  que  de  l'un  de  ses 
deux  bords;  le  bord  oriental  est  invisible  depuis  le  moment  où 
h  lumière  ceudrée  disparaît,  après  une  nouvelle  lune,  jusqu'au 
moment  de  la  pleine  lune  suivante;  et  le  bord  occidental  est 
invisible  à  son  tour,  depuis  la  pleine  lune  jusqu'à  ce  que  la 
lumière  cendrée  commence  à  reparaître.  De  môme  on  ne  peut 
généralement  observer  au  cercle  mural  que  le  bord  inférieur  ou 
le  bord  supérieur  du  disque  de  la  lune. 

I*a  connaissance  du  diamètre  apparent  de  la  lune  devient  alors 
nécessaire,  pour  que,  de  l'observation  d'un  seul  bord  du  disque,  on 
puisse  conclure  ce  qu'aurait  fourni  l'observation  directe  du  centre. 
Ce  diamètre  apparent  varie  d'une  époque  à  une  autre,  comme 
nous  le  verrons  bientôt  ;  il  varie  môme  sensiblement  d'une  heure 
à  une  autre  d'une  môme  journée  :  il  est  donc  important  de  con- 
naître sa  valeur  pour  l'instant  môme  auquel  on  fait  l'observation 
d'un  des  bords  du  disque.  On  peut  y  parvenir  sans  peine,  en  le 
mesurant  à  l'instant  dont  il  s'agit,  soit  au  moyen  du  micromètre 
à  fils  parallèles  (§  122),  soit  au  moyen  de  l'héliomèlre  (§  m).  11 
est  vrai  que  cela  semble  supposer  que  le  disque  de  la  lune  est 
complètement  visible;  mais  il  n'en  est  rien.  Dès  qu'on  peut  aper- 
cevoir la  lune,  ou  voit  toujours  une  moitié  de  sou  contour  eireu- 
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laira  ;  il  suffit  de  mesurer  l'angle  compris  entre  les  deux  extré- 
mités de  cette  demi-circonférence,  pour  avoir  le  diamètre  appa- 
rent de  la  lune. 

Pour  déterminer  la  déclinaison  du  centre  de  la  lune,  on 
observe  le  bord  inférieur  du  disque,  ou  bien  son  bord  supérieur, 
au  moyen  du  cercle  mural,  et  l'oo  trouve  ainsi  la  déclinaison  de 
ce  bord  ;  on  n'a  plus  alors  qu'à  «Jouter  ou  retrancher  le  demi' 
diamètre  de  la  lune,  suivant  les  cas,  pour  obtenir  la  déclinaison 
du  centre.  Pour  détermiuer  l'ascension  droite  du  *  centre  de 
la  lune,  on  opère  d'une  manière  analogue  :  oo  observe  l'henn 
du  passage  du  l>ord  oriental  ou  du  bord  occidental  du  disque  aa 
méridien,  et  l'on  ajoute,  ou  l'on  retranche  la  moitié  du  temps qw 
le  disque  tout  entier  emploie  à  traverser  le  méridien  ;  ce  temp 
se  calcule  d'après  la  grandeur  du  diamètre  apparent  de  la  Ion 
an  moment  du  l'observation,  et  d'après  la  valeur  de  la  décliuaisos 
de  son  centre. 

§  202.  Parallaxe  4e  la  lame  $  aa  dlstasea  à  la  tem.  - 
Après  que  nous  nous  sommes  rendu  compte  de  la  distance  qui 
nous  sépare  du  soleil,  nous  avons  observé  que  l'astre,  vu  d'an 
poiut  de  la  surface  de  la  terre,  ne  devait  pas  nous  paraître  occuper  . 
la  même  place  dans  le  ciel  que  si  nous  étions  au  centre  de  notre 
globe  (§  150)  ;  en  sorte  que,  par  suite  de  la  rotation  de  la  terre 
sur  elle-même,  et  du  déplacement  qui  en  résulte  pour  le  lieu  d'ob- 
servation, nous  ne  pouvons  pas  regarder  les  directions  suivant  les- 
quelles l'astre  nous  apparaît  successivement  comme  partant  d'un 
même  point.  Nous  axons  alors  expliqué  comment  on  peut  te  met- 
tre à  l'abri  des  complications  qu'entraîne  cette  circonstance,  en 
apportant  certaines  corrections  aux  résultats  fournis  directement 
par  l'observation,  de  manière  à  les  ramener  à  ce  qu'ils  auraient 
été  si  Ton  avait  observé  l'astre  du  centre  même  de  la  terre.  Ce 
que  nous  avons  dit  pour  le  soleil,  nous  pouvons  le  répéter  pour 
la  lune.  Mais  l'effet  de  ce  que  nous  avons  nommé  la  parallaxe  de 
l'astre  est  ici  beaucoup  plus  marqué  que  pour  le  soleil,  attendu 
que  la  lune  est  bien  moins  éloignée  de  nous  que  cet  astre.  L'effet 
de  la  parallaxe  du  soleil  est  assez  faible  pour  que  nous  ayons  pu 
en  faire  abstraction  d'abord,  dans  l'étude  des  lois  du  mouvement 
du  soleil,  sans  qu'il  en  soit  résulté  le  moindre  inconvénient  Pour 
la  lune,  au  contraire,  cet  effet  de  parallaxe  est  extrêmement  pro- 
noncé ;  et  nous  arriverions  à  des  résultats  tout  à  fait  inexacts,  si 
nous  n'en  tenions  pas  compte  immédiatement. 

La  parallaxe  horizontale  de  la  lune  (§  149)  se  détermine  de  la 
manière  suivante.  Concevons  que  deux  astronomes  se  trouvent  en 
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deux  lieux  B,  C,  fiy.  265,  situés  sur  un  môme  méridien  terrestre, 
et  qu'ils  observent  en  môme 
temps  la  lune  L,  à  l'instant  de  * 

ma  passage  dans  le  méridien  de 
ces  deux  lieux.  Chacun  d'eux 
pourra  déterminer,  à  cet  in- 
stant, la  distance  zénithale  LBZ, 
ou  LCZ',  du  centre  de  la  lune  ; 
en  mesurant  la  distance  zéni- 
thale du  bord  supérieur  ou 
du  bord  inférieur  du  disque,  Fig.  265. 

et  ajoutant  ou  retranchant  la 
moitié  de  son  diamètre  apparent.  Les  latitudes  géographiques 
des  deux  lieu*  d'observation  B,  C,  étant  connues,  on  en  déduira 
immédiatement  la  valeur  de  l'angle  BOC,  qui  sera  la  différence  ou 
la  somme  de  ces  deux  latitudes,  suivant  que  B  et  G  se  trouveront 
sur  un  môme  hémisphère  de  la  terre,  ou  bien  de  part  et  d'autre 
de  1'équai eu r  terrestre.  Cela  posé,on  construira  sans  peine  le  qua- 
drilatère BOCL  :  on  tracera  d'abord  une  circonférence  de  cercle 
avec  un  rayon  OB  pris  à  volonté  ;  on  mènera,  par  son  centre  0, 
deux  lignes  OBZ,  OCZ',  faisant  entre  elles  l'angle  BOC  trouvé  au 
moyen  des  latitudes  des  deux  lieux  d'observation  ;  on  fera  en  B  et 
en  Clés  angles  ZBL,  Z'CL,  égaux  aux  distances  zénithales  obte- 
nues dans  ces  deux  lieux  ;  et  les  lignes  BL,  CL,  se  couperont  en  L, 
de  manière  à  fermer  le  quadrilatère.  Cette  figure  étant  construite, 
oq  en  déduira  les  angles  BLO,CLO  qui  sont  les  parallaxes  de  hau- 
teur de  la  lune,  pour  les  observateurs  placés  en  B  et  en  C  ;  quant  à 
la  parallaxe  horizontale  de  l'astre,  on  peut  la  déduire  de  ces  pa- 
rallaxes de  hauteur,  ou  bien  l'obtenir  directement,  en  prenant 
l'angle  que  fait  la  ligne  OL  avec  une  tangente  au  cercle  menée  par 
le  point  L.  Cette  construction  graphique,  suffisante  quand  on  se 
contente  d'une  grossière  approximation,  peut  d'ailleurs  ôtre  rem- 
placée par  une  méthode  de  calcul,  qui  conduise  aux  mômes  ré- 
sultats, avec  une  exactitude  beaucoup  plus  grande. 

Tel  est  le  principe  de  la  mesure  de  la  parallaxe  horizontale  de 
la  lune,  principe  qui  peut  Otre  appliqué  à  la  mesure  de  la  paral- 
laxe d'un  astre  quelconque,  mais  qui  ne  donne  des  résultats  d'une 
précision  convenable  que  pour  la  lune,  en  raison  de  la  petitesse 
delà  distance  de  cet  astre  à  la  terre,  relativement  aux  distances 
des  autres  astres.  Quand  on  en  fait  l'application,  on  est  obligé  de 
le  modifier  un  peu,  pour  pouvoir  tenir  compte  de  ce  que  les  deux 
lieux  d'observation  ne  sont  jamais  exactement  sur  un  môme  mé- 
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ridien  terrestre  ;  de  ce  que  les  rayons  OR.0C  de  la  terre,  qui  abou- 
tissent  à  ces  deux  lieux,  ne  sont  pas  exactement  dirigés  suifant 
les  verticales  qui  leur  correspondent  ;  et  enfin  de  te  que  les  di- 
vers rayons  de  la  terre,  tels  que  OB,  OC,  ne  sont  pas  tons  égaux 
outre  eux.  Nous  n'entrerons  pas  dans  le  détail  dea  modification» 
à  apporter  à  la  méthode  précédente  pour  les  diverses  causes  qui 
viennent  d'être  signalées,  et  nous  nous  coutenteron*  d'en  avoir 
fait  sentir  la  nécessité. 

§  203.  La  parallaxe  horizontale  de  la  lune  dépend  à  la  fois  de  la 
distance  du  centre  de  la  lune  au  centre  de  la  terre,  et  du  rayon  de 
la  terre  ;  et  comme  les  divers  rayons  de  la  terre  sont  inégaux,  oo 
ue  peut  pas  faire  connaître  la  valeur  delà  parallaxe  de  la  lune  sa* 
indiquer  eu  même  temps  à  quel  rayon  terrestre  cette  paraltaieie 
rapporte.  C'est  ordinairement  au  rayon  de  l'équateur  que  l'on  rap- 
porte la  parallaxe  horizontale  de  la  lune,  et  on  lui  donne,  pser 
cette  raison,  le  nom  de  parallaxe  horàontaU  équatoriale.  Cette  pa- 
rallaxe n'est  autre  chose  que  la  moitié  du  diamètre  apparent  qoe 
présenterait  la  terre  vue  delà  lune,  si  la  surface  de  la  terre  était 
une  sphère  ayant  pour  rayon  celui  de  l'équateur  terrestre. 

Des  observatious  faites  en  même  temps  par  Lalande  à  Berlin,  et 
par  La  Caille  au  cap  de  Bonne-Espérance,  dans  l'année  1736, ont 
permis  de  déterminer  la  parallaxe  de  la  lune  avec  une  grande 
exactitude.  On  a  trouvé  ainsi  que  la  parallaxe  horizontale  équato- 
riale  a  une  valeur  moyenne  de  57'  40"  ;  sa  valeur  est  tantôt  plus 
grande,  tantôt  plus  petite  que  cette  valeur  moyenne  :  elle  varie 
entre  53'  53"  et  61'  27". 

La  parallaxe  horizontale  de  la  lune,  pour  un  lieu  quelconque 
de  la  surface  de  la  terre,  et  à  un  instant  déterminé,  est  plus  ou 
moins  grande,  suivant  que  le  rayon  terrestre  aboutissant  à  ce  lieu 
est  lui-même  plus  ou  moins  grand  ;  et  comme  le  rayon  de  l'é- 
quateur est  le  plus  grand  des  rayons  de  la  terre,  il  en  résulte  que 
la  parallaxe  horizontale  équatoriale  est  plus  grande  que  la 
parallaxe  horizontale  relative  à  un  lieu  quelconque  non  situé 
sur  l'équateur,  et  correspondant  au  même  instant.  Ainsi,  tandis 
que  la  parallaxe  horizontale  equatoriale  de  la  lune  a  sa  valeur 
moyenne  de  57'  40",  la  parallaxe  horizontale  de  cet  astre  est  seu- 
lement de  57'  33",  5  à  Paris  et  de  57'  28",  5  au  pôle. 

Une  parallaxe  de  57'  40"  correspond  à  une  distance  de  l'astre 

égale  à  près  de  60  fois  le  rayon  de  la  terre  ;  le  rapport  exact  de  la 

distance  de  l'astre  au  rayon  de  la  terre,  dans' ce  cas,  est  égal  à 

57,617.  La  distance  de  la  lune  à  la  terre  est  donc,  en  moyenne, 

environ  60  fois  plus  grande  que  le  rayon  de  l'équateur  terrestre; 
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cette  distance  varie  entre  56  et  64  Fois  le  môme  rayon  (plus  exac- 
tement :  55,947  et  63,802).  D'après  les  dimensions  de  la  terre 
(§110),  on  trouve  sans  peine  que  la  distance  moyenne  de  la  lune 
à  la  terre  est  de  95  000  lieues  de  4  kilomètres. 

On  voit  par  là  combien  la  lune  est  moins  éloignée  de  nous  que 
le  soleil.  La  distance  du  soleil  à  la  terre  est  moyennement  de  21000 
rayons  terrestres  (§  149),  tandis  que  celle  de  la  lune  à  la  terre  ne 
contient  que  60  de  ces  rayons  :  la  première  distance  est  donc  400 
fois  plus  grande  que  la  seconde. 

Nous  avons  dit  (149)  qu'Aristarque  de  Samos  avait  attribué  à 
la  parallaxe  du  soleil  une  valeur  de  3'  :  voici  par  quelles  considé- 
rations il  y  a  été  conduit.  11  remarqua  avec  raison  que,  à  l'instant 
précis  où  la  lune  est  à  son  premier  quartier,  c'est-à-dire  où  le  so- 
leil  éclaire  exactement  la  moitié  de  l'hémisphère  lunaire  qui  est 
tournée  vers  nous,  le  soleil,  la  lune  etla  terre  doivent  former  les 
sommets  d'un  triangle  rectangle  SLT,  fig.  266,  dont  l'angle  droit 
est  en  L. 


Fig.  266. 


Il  en  résulte  que  l'angle  en  S  est  le  complément  de  l'angle  en  T; 
en  sorte  qu'il  suffit  de  mesurer  ce  dernier  angle,  pour  en  conclure 
tout  de  suite  l'angle  LST.  Or,  il  trouva  par  l'observation  que  l'angle 
STL  était  d'au  moins  87°;  en  adoptant  cette  valeur,  il  en  conclut 
que  l'angle  LST  était  de  3°.  Ainsi  l'angle  sous  lequel  un  observa- 
teur placé  sur  le  soleil  verrait  de  face  le  rayon  de  l'orbite  de  la 
lune,  était  de  3°,  d'après  Aristarque  ;  et  comme  le  rayon  de  la 
terre  est  60  fois  plus  petit  que  le  rayon  de  l'orbite  de  la  lune,  il  en 
résultait  nécessairement  pour  la  parallaxe  du  soleil  une  valeur  60 
fois  plus  petite,  c'est-à-dire  que  cette  parallaxe  était  de  3'.  On 
voit  combien  Aristarque  était  loin  de  la  vérité  ;  puisque,  suivant 
lui,  la  distance  du  soleil  à  la  terre  était  à  peine  20  foisplus  grande 
que  celle  de  la  lune  à  la  terre,  tandis  que  le  rapport  de  ces  deux 
distances  est  400.  Sa  méthode,  très -ingénieuse  du  reste,  ne  pou- 
vait pas  le  conduire  à  un  résultat  exact,  tant  à  cause  de  la  peti- 
tesse excessive  de  l'angle  LST,  qu'en  raison  du  peu  de  précision 
des  moyens  d'observation  dont  il  disposait. 

Rn  comparant  le  rayon  du  soleil,  qui  contient  112  rayons  ter- 
restres, avec  la  distance  moyenne  de  la  lune  à  la  terre,  qui  n'en 
contient  que  60,  on  arrive  aune  conséquence  curieuse.  Si  ('ou  %vu$- 
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posait  que  le  centre  du  soleil  fût  mis  en  coïncidence  avec  le  centre 
de  la  terre,  la  surface  de  cet  astre  aérait  de  beaucoup  au  delà  de 
la  lune,  puisque  son  rayon  est  presque  double  de  la  distance  de  la 
lune  à  lu  terre.  Nous  trouvons  là  un  moyen  simple  de  nous  faire 
une  idée  de  l'immensité  de  l'astre  auquel  nous  devons  la  presque 
totalité  de  la  lumière  et  de  la  chaleur  que  nous  recevons  sur  h 
terre. 

§  204.  Pour  ramener  les  résultats  des  observations  de  la  lune, 
faites  en  un  lieu  quelconque  de  la  terre,  à  ce  qu'ils  seraient  si 
l'observateur  eût  été  placé  au  centre  du  globe,  on  opère  exacte- 
ment comme  pour  le  soleil  (§  1 50).  L'effet  de  In  parallaxe  sur  la  po- 
sition apparente  du  contre  de  la  lune  dans  le  ciel  se  fait  sentir  tout 
entier  dans  le  plan  vertical  qui  le  contient  ;  il  consiste  uniquement 
en-  une  augmentation  de  la  distance  zénithale  dece  centro,augmen- 
tation  qui  est  d'autant  plus  grande  que  l'astre  est  plus  éloigné  du 
xénitb.  Pour  faire  disparaître  cet  effet  de  parallaxe,  il  suffit  de 
diminuer  ladistance  zénithale  du  centre  de  la  lune  d'une  quantité 
égale  àsa  parallaxe  de  hauteur.  Cette  parallaxe  de  hauteur, dont 
la  connaissance  est  nécessaire  pour  effectuer  la  correction  de  la 
position  de  la  lune,  peut  être  déterminée  delà  manière  suivante. 
Lors  des  observations  faites  simultanément  dans  deux  lieux  B,  C, 
fig.  265,  pour  trouver  la  valeur  de  la  parallaxe  horizontale  delà 
lune,  on  a  mesuré  le  diamètre  apparent  de  l'astre  dans  chacun 
deces  deux  lieux;la  construction  du  quadrilatère  BOCL  a  d'ailleurs 
fourni  les  grandeurs  des  distances  BL,CL  :  c'est  à- dire  que,  pour 
le  point  B,  par  exemple,  l'observation  a  fait  connaître  à  la  fois  le 
diamètre  apparent  de  la  lune  et  la  distance  de  l'astre  à  l'observa- 
teur. Or,  on  sait  que  le  diamètre  apparent  d'un  astre  varie  en 
raison  inverse  de  la  distance  qui  le  sépare  du  lieu  de  l'obser- 
vation :  il  suffît  donc  de  mesurer  le 
diamètre  apparent  de  la  lune  à  une 
époque  quelconque,  pour  en  conclure, 
par  une  simple  proportion,  la  distance  à 
laquelle  elle  se  trouve  du  lieu  où  l'on  est 
placé.  D'après  cela,  lorsqu'on  a  observé 
la  position  du  centre  du  la  lune  dans  le 
ciel,  il  n'est  pas  difficile  de  trouver  sa 
parallaxe  de  hauteur,  pour  ramener  la 
lune  au  point  où  on  l'aurait  vue  du  cen- 
tre de  la  terre  :  on  mesure  le  diamètre 
apparent  de  son  disque  ;  on  en  conclut  sa 
?  AL,fy.  267,  au  lieu  d'otaferoftoniou  connaît  d'ailleurs 
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sa  distance  zénithale  apparente  LAZ,  et  par  suite  on  peut  cons- 
truire le  triangle  OAL,  qui  permet  de  mesurer  la  parallaxe  OL A. 

Ce  moyen  de  déterminer  la  parallaxe  de  hauteur  de  la  Lune,  à 
une  époque  quelconque,  est  celui  que  Ton  devrait  employer,  si 
l'on  n'avait  pas  à  sa  disposition  les  résultats  des  observations 
antérieures.  Mais  il  n'en  est  pas  ainsi.  Les  mouvements  des  astres 
sont  connus  avec  une  grande  précision,  et  l'on  peut  indiquer 
d'avance,  pour  une  époque  quelconque,  les  positions  qu'ils  doi- 
vent occuper  par  rapport  à  la  terre.  La  Connaissance  des  temps, 
qui  n'est  autre  chose  que  le  recueil  des  prédictions  faites  ainsi 
plusieurs  années  d'avance,  relativement  aux  positions  des  astres 
dans  le  ciel,  fournit  la  valeur  de  la  parallaxe  horizontale  équato- 
riale  de  la  lu  ne,  pour  les  d  iverses  époques  de  chaque  année.  On  peut 
donc  y  prendre  la  valeur  de  cette  parallaxe  pour  le  moment  de 
l'observation  qu'on  veut  corriger;  et  en  la  diminuant  dans  le  rap- 
port du  rayon  de  la  terre  aboutissant  au  lieu  d'observation,  au 
rayon  de  l'équateur  terrestre,  rapport  qui,  pour  Paris,  est  égala 
0,9981 ,  on  trouve  la  parallaxe  horizontale  de  la  lune  qui  convient 
au  lieu  où  l'on  est  placé  et  à  l'instant  où  l'on  a  fait  l'observation. 
On  en  déduit  alors  la  parallaxe  de  hauteur  de  l'astre,  comme  il  a 
été  dit  pour  le  soleil  (§150). 

La  correction  qui  vient  d'être  indiquée  pour  la  distance  zéni- 
thale de  la  lune,  et  qui  consiste  à  en  retrancher  la  valeur  de  sa 
parallaxe  de  hauteur,  devra  être  appliquée  au  résultat  fourni  par 
l'observation  de  l'astre  au  cercle  mural  (§  150).  Quant  au  résultat 
de  l'observation  à  li  lunette  méridienne,  il  n'a  pas  besoin  d'être 
corrigé;  la  parallaxe  n'a  pas  la  moindre  influence  sur  l'instant 
du  passage  de  l'astre  dans  le  plan  du  méridien. 

La  grandeur  de  la  parallaxe  de  la  lune  fait  comprendre  la  né- 
cessité qu'il  y  a  à  faire  la  correction  qui  s'y  rapporte,  avant  de 
chercher  à  se  rendre  compte  du  mouvement  de  la  lune  dans  le 
ciel.  Le  diamètre  apparent  de  lalune  est  d'environ  un  demi-degré  ; 
sa  parallaxe  horizon  laie  est  donc  presque  le  double  de  ce  diamètre, 
en  sorte  que,  lorsque  lalune  est  près  de  l'horizon,  elle  nous  parait 
entièrement  au-dessus  de  certaines  étoiles,  que  nous  verrions  au 
contraire  au-dessous  d'elle,  si  nous  étions  placés  au  centre  de  la 
terre. -Lorsque  la  lune  approche  du  zénith,  l'effet  de  la  parallaxe 
devient  très-faible.  Les  différentes  positions  que  la  lune  occupe 
successivement  parmi  les  constellations  sont  donc  très-inégalement 
modifiées  aux  diverses  heures  d'une  même  journée;  et  si  l'on  ne 
tenait  pas  compte  de  l'effet  de  la  parallaxe,  on  trouverait  son  mou- 
vement beaucoup  plus  complexe  qu'il  ne  l'est  en  réalité.  Malgré 
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le  peu  d'exactitude  des  moyens  d'observation  que  possédait  Bip- 
parque,  ce  grand  astronome  t'aperçut  des  dérangement!  que  la 
lune  éprouve  chaque  jour  dan*  le  ciel  par  l'effet  de  la  parallaxe, 
et  il  indiqua  la  marche  a  suivre  pour  tenir  compte  de  cet  effet, 
en  rapportant  (oulet  lea  observation!  au  centre  de  la  terre. 
.  g  SOS.  WB.rta.Uoa  dlane  «ai  «laaaètn  atpmmvni»  al»  U 
lue.  —  Par  le  seul  Tait  de  la  rotation  de  la  terre  aur  elle-même, 
chaque  jour  noui  noui  rapprochons  et  nom  noua  éloignons  alter- 
nalivenien  t  de  la  lune.  Or,  la  diitance  de  la  lune  à  la  terre  n'est 
pas  asseï  grande  pour  que  ce  déplacement  diurne  que  noua  éprou- 
vons au I oui-  do  l'axe  de  la  terre  ne  Tasse  pu  varier  d'une  manière 
très-sensible  la  grandeur  du  diamètre  apparent  de  la  lune.  Les 
choses  se  passent  en  définitive  de  la  même  manière  quo  ai,  la  lerre 
restant  immobile,  la  lune  prenait  successivement  différentes  posi- 
tions L,  I,',  L",  fig.  2G8,  toutes  également  éloignées  du  centre  Ode 
notre  globe,  .mais  plut  ou  moins  rapprochées  de  la  verticale  A2 
du  lieu  d'observation.  Lorsque lalune  se  trouve  à  l'horizon  ménia 
du  point  A,  sa  distance  à  ce  point  est  sensiblement  égale  àla  dis- 
tance 01.;  si,  au  contraire,  la  lune  vient  se  placer  au  léuith  do 
point  A.  sa  distance  A  ce  point  est  plus  petite  que  OL  d'une  quan- 
tité égale  au  rayon  OA  de  la  terre,  rayon  qui  est  à  peu  près  11 
soiiantièmeparlie  de  OL.  Donc,  lorsque  la  lune  passe  de  l'horison 
d'un  lieu  à  son  zénith,  tout  en  restant  à  une  même  distance  du 
centre  de  la  terre,  son  diamètre  apparent  doit  augmenter  A  peu 
près  dans  le  rapport  de  39  à  60  ;  c'est-à-dire  que,  ai  le  diamètre 
de  la  lune  à  l'horizon  est  d'environ  31 
minutes  et  demie,  cequiesiapeu  prés 
sa  valeur  moyenne,  ce  diamètre  devient 
de  plus  de  'Ai  minutes,  lorsque  la  lune 
vientse  placer  au  zénith.  On  comprend 
par  la,  qu'à  mesure  que  la  lune  s'éloi- 
gne <ie  l'horizon  pour  se  rapprocher  du 
zénith,  c'est-à-dire  depuis  son  lever  jus- 
qu'à son  passage  au  méridien  du  lieu, 
son  diamètre  apparent  doit  augmenter 
d'une  manière  très-sensible  ;  qu'en- 
suite, lorsque  la  lune  a  dépassé  je  mé- 
ridien, et  qu'elle  se  rapproche  de  plut 
en  plus  de  l'horizon,  son  diamètre  apparent  doit  diminuer,  pour 
prendre,  au  moment  du  coucher  de  l'astre,  la  valeur  qu'il  avait 
a  son  lever. 
Hemarquom  en  passant  que  ceUe  \ut wtion  diurne  du  diamètre 
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apparent  de  laluQeestprécisémentcontraireàce  que  nous  indique 
le  témoignage  de  nos  sens.  La  lune  nous  semble  plus  grosse  à  l'ho- 
rizon que  lorsqu'elle  s'est  élevée  à  une  certaine  hauteur;  mais  en 
effectuant  la  mesure  du  diamètre  apparent  de  l'astre  à  diverses  dis- 
tances  du  zénith,  on  reconnaîtqueceltediminutiôn  des  dimensions 
de  l'astre,  à  mesure  qu'il  s'élève,  est  une  pure  illusion,  et  qu'au 
contraire  le  diamètre  apparent  de  l'astre  est  d'autant  plus  grand 
que  sa  distance  zénithale  est  plus  petite.  Nous  avons  déjà  parlé  de 
cette  illusion  d'optique  à  l'occasion  du  soleil  (§125)  ;  tout  ce  que 
nous  en  avons  dit  est  directement  applicable  à  la  lune. 

On  a  souvent  besoin  de  connaître,  à  une  époque  quelconque,  le 
diamètre  apparent  de  la  lune,  tel  qu'on  le  verrait,  si  l'on  était  placé 
au  centre  de  la  terre.  Ce  diamètre  n'est  pas  le  môme  que  celui  que 
l'on  observe  du  lieu  où  l'on  se  trouve  sur  la  surrace  du  globe  ;  mais 
il  peut  s'en  déduire  facilement.  Nous  avons  dit  (§  204)  que  la  me- 
sure du  diamètre  apparent  de  la  lune  vue  du  point  A,  fig.  267,  et 
de  la  distance  zénithale  LAZ  de  son  centre,  permet  de  construire 
le  triangle  OAL.  Ce  triangle  étant  construit,  on  en  conclut  le  rap- 
port des  deux  distances  AL,  OL,  rapport  qui  est  précisément  égal 
à  celui  du  diamètre  apparent  de  la  lune,  vue  du  point  0,  au  dia- 
mètre apparent  du  même  astre  vu  du  point  A  :  en  multipliant  le 
diamètre  apparent  de  la  lune,  observé  en  A,  parce  rapport  de  AL 
à  OL,  on  trouvera  le  diamètre  apparent  relatif  au  point  0. 

La  détermination  de  la  position  du  centre  de  la  lune  dans  le  ciel, 
par  l'observation  d'un  des  bords  de  son  disque,  suppose  que  l'on 
connaît  le  diamètre  apparent  de  ce  disque,  vu  du  lieu  où  l'on  est 
placé  (§  201).  Nous  avons  dit  que  ce  diamètre  peut  ^tre  obtenu  par 
l'observation  directe  ;  mais  il  est  préfo*  rable  de  le  tirer  de  la  Connais- 
sancedes  temps.  Or,  ce  recueil,  ne  pouvant  pas  donner  le  diamètre 
apparent  de  la  lune  pour  les  divers  lieux  de  la  surface  delà  terre, 
et  pour  les  diverses  heures  de  chaque  jour  dans  chacun  de  ces 
lieux,  fait  connaître  seulement  les  valeurs  du  diamètre  apparent 
de  l'astre  vu  du  centre  de  la  terre,  pour  les  diverses  époques  de 
chaque  année.  On  a  donc  besoin  défaire  subir  une  correction  au 
diamètre  apparent  de  la  lune,  fourni  par  la  Connaissance  des  temps 
pour  le  moment  de  l'observation,  afin  de  le  rapporter  au  lieu  où 
l'on  est  placé.  Cette  correction  est  précisément  l'inversé  de  celle 
que  nous  venons  d'indiquer  pour  déduire  le  diamètre  apparent 
de  la  lune  vue  du  centre  de  la  terre,  du  diamètre  de  cet  astre  vu 
d'un  point  de  la  surface  du  globe  terrestre.  A  l'aide  de  la  distance 
zénithale  LAZ,  fig.  207,  fournie  par  l'observation  directe,  et  de 
1*  parallaxe  de  hauteur  OLA,  déduite  de  la  profitait  W\i&\&&*. 
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donnée  par  la  Connaissance  dtt  Itmpi,  on  peal  construire  le  trian- 
gle OAl,  ;  ce  triangle  permet  de  déterminer  les  longueurs  des 
côtés  Al.,  01,  ;  en  multipliant  le  diamètre  apparent  de  la  lune, 
relulifuu  point  0,  parle  rapport  de  01.  à  AL,  on  trouve  lediamètre 
apparent  da  l'astre,  rcLUif  nu  point  A. 

§2011.  Dl  me  m  Ion*  de  la  In  ne.  —  La  connaissancede  la  paral- 
laxe de  la  lune  va  nous  permettre  de  déterminer  immédiatement 
les  dimensions  de  cet  astre.  Tour  cela  noua  n'aurons  qu'à  suivre  la 
marche  que  noua  avons  déjà  Suivie  pour  le  soleil  {g  151).  La  paral- 
laxe horizontale  équatoriale  de  lalune  a  une  valeur  moyenne  de 
57'  40",  ou  34*10"  ;  au  moment  où  elle  a  cette  valeur,  le  diamètre 
apparent  de  la  terre,  vue  du  centre  du  la  lune,  est  égal  au  double 
de  3460",  ou  6020".  Au  même  moment  le  diamètre  apparent  de  la 
lune  vue  du  centre  de  la  terre,  estde  31r2o".7ou  t885",7.  Le  rap- 
port du  rayon  delaluneau  rayon  de  l'équaleur  delà  terre  est  donc 
égal  au  rapport  de  18)15,7  à  6»â0,  rapport  qui  est  à  très-peu  prêt 
celuide3a  II.  Ainaileravon  delà  lune  eelles— du  rayon  delà  terre, 
c'est-à-dire  un  peu  plus  du  quai  t  de  ce  dernier  rayon.  Le  volume 
de  lalune,  supposée  sphérique,  es!  environ  —  de  celui  de  la  terre. 

La  fig.  269  peut  donner  une  idée  des  grandeurs  relatives  de  la 

terre  et  de  la  lune.  Le  plus  grand  des  deux  cercles  représente  la 

terre,  elle  plus  petit  la  lune, 

a  Pour  que  la  distance  des 
deux  cercles  pût  figurer  en 
même  temps  la  distante 
moyenne  de  la  lune  et  dels 
(erre,  il  faudrait  que  leurs 
ce  ut  les  fussent  éloignés  l'un 
de  l'autre  de  0",6il.  A  11 
même  échelle,  le  soleil  serait 
représenté  par  un  cercle  de 
,,,:..,,  1B,204  de  rayon;  et  le  cen- 

tre de  ce  cercle  devait  être 
a  25H  mètres  du  centre  de  celui  qui  représente  la  terre. 

§  207.  Mon>enientil«  la  lnne  anr  la  sphère.  —  Avant  d'en- 
trer dans  l'étude  des  lois  du  mouvement  de  lu  lune,  résumons  ce 
qui  a  été  dit,  dans  les  paragraphes  précédents,  relativement  aui 
observations  à  Taire,  et  aux  corrections  à  apporter  aux  résultats  des 
observations  directes,  pour  obtenir  les  positions  successives  dans 
lesquelles  le  ceo  ire  de  la  luncseruilaperçu  par  un  observateur  placé 
au  centre  delà  terre.  Chaque  jour,  lorsque  lalune  passe  au  uiéri- 
diea  du  lieu  où  l'on  est  placé,  on  çeuA  (AftetNM  le  bord  de  son 
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disque  à  la  lunette  méridienne  et  au  cercle  mural.  En  corrigeant 
les  résultats  de  ces  observations  (§  20)))  d'après  la  valeur  du  dia- 
mètre apparent  de  lalune,  mesuré  directement  (§  201), ou  déduit 
des  indications  que  fournit  la  Connaissance  des  temps  (§  205),  on 
trouve  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  du  centre  de  la  lune  vu 
du  lieu  d'observation.  L'ascension  droite  ainsi  obtenue  est  la  môme 
que  celle  que  l'on  aurait  trouvée,  si  l'on  eût  été  placé  au  centre  de 
la  terre  pour  observer  l'astre  ;  mais  il  n'en  est  pas  de  môme  de  la 
déclinaison,  qui  doit  ôire,  suivant  les  cas,  diminuée  ou  augmentée 
de  la  parallaxe  de  hauteur  de  l'astre  (§  150),  pour  devenir  égale  à 
ce  qu'elle  au  rai  tété  pour  un  observateur  placé  au  centre  de  la  terre. 
Quant  à  cette  parallaxe  de  hauteur,  elle  peut  être  obtenue  (§  204), 
soit  en  la  déduisant  de  la  valeur  du  diamètre  apparent  de  la  lune 
mesuré  directement,  et  combiné  avec  la  distance  zénithale  de  son 
centre,  soit  en  la  tirant  des  indications  fournies  pur  la  Connais- 
sance des  temps,  combinées  également  avec  la  distance  zénithale. 

D'un  jour  au  jour  suivant,  la  position  de  la  lune  sur  la  sphère 
céleste  change  d'une  manière  très- notable,  comme  nous  l'avons 
déjà  dit  (§  195).  Pour  se  faire  une  idée  de  l'ensemble  des  déplace- 
ments qu  'elle  éprouve  ainsi  successivement,  on  peu  t  opérer  comme 
pour  le  soleil  (§  129),  en  marquant  sur  un  globe  céleste  les  divers 
points  où  elle  s'est  trouvée  aux  époques  auxquelles  elle  a  été  ob- 
servée. On  reconnaît  ainsi  qu'au  bout  d'un  peu  plus  de  27  jours, 
la  lune  a  fait  toutle  tour  de  la  sphère,  pour  revenir  à  peu  près  à 
son  point  de  départ,  et  que,  pendant  cet  intervalle  de  temps,  elle 
a  décrit  à  peu  près  un  grand  cercle  de  la  sphère,  en  marchant 
dans  le  môme  sens  que  le  soleil,  c'est-à-dire  d'occident  en  orient. 

Pendant  une  nouvelle  période  de  temps  égale  à  la  précédente, 
la  lune  fait  encore  le  tour  de  la  sphère,  en  parcourant  également 
la  circonférence  d'un  grand  cercle;  les  mômes  circonstances  se 
reproduisent  pendant  une  troisième  période  de  môme  dutée  que 
chacune  des  deux  précédentes;  et  ainsi  de  suite.  Mais  sil'on  trace 
sur  un  globe  céleste  la  circonférence  de  grand  cercle  que  la  lune 
décrit  à  chaque  révolution,  et  que  l'on  mesure  l'inclinaison  de  ce 
grand  cercle  surFéquateur,  on  trouve  que  celte  inclinaison  n'est 
pas  toujours  la  môme;  elle  varie  d'une  révolution  àla  suivante, 
de  manière  à  passer  successivement  par  divers  états  de  grandeur, 
entre  deux  limites  qui  sont  environ  18°  J  et  28°  7. 

Au  lieu  de  comparer  le  grand  cercle  que  la  lune  décrit  sur  la 
sphère  à  chaque  révolution,  avec  l'équateur  céleste,  on  peut  le 
comparer  avec  l'écliptique,  et  chercher  demôme  l'angle  qu'il  fait 
avec  ce  dernier  cercle.  Le  résultat  auquel  on  arrive  est  alors  tout 
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différent  de  celui  qui  vient  d'Aire  énoncé.  On  trouve  que  l'angle 
de  l'orbite  de  la  lune  avec  l'écliplique  ne  varie  pas  ;  il  conserve 
constamment  une  valeur  d'environ  5  degrés. 

§  208.  Pour  se  rendre  compte  d'une  manière  convenable  des 
circonstances  que  nous  venons  de  signaler,  et  qui  résultent  d'un 
premier  examen  des  positions  qu'occupe  successivement  la  lune 
parmi  les  constellations,  il  est  nécessaire  de  regarder  les  choses 
de  plus  près. 

En  examinant  attentivement  la  suite  des  positions  que  la  lune 
prend  sur  la  sphère,  pendant  qu'elle  fait  un  tour  entier,  on  recon- 
naît qu'à  la  fin  de  ce  tour  elle  ne  vient  pas  repasser  exactement 
dans  les  lieux  où  on  l'avait  vue  au  commencement  ;  la  courbe  que 
nous  lui  voyons  décrire  sur  la  sphère  céleste  ne  se  ferme  pas, 
fig.  270;  cette  courbe,  après  avoir  coupé  l'écliplique  ABGI)  en  N, 
vient  traverser  de  nouveau  ce  grand  cercle  en  N',  un  peu  à  côté  do 
point  N.  Dans  un  second  tour,  elle  parcourt  une  nouvelle  courbe 
non  fermée,  analogue  à  la  précédente,  mais  occupant  une  position 
un  peu  différente  sur  la  sphère  ;  il  en  est  de  même  de  la  courbe 
qu'elle  décrit  dans  un  troisième  tour,  et  ainsi  de  suite.  En  sorte 

que  la  lune  se  meu  t  à  travers  les 
constellations,  en  décrivantsar 
la  sphère  une  courbe  complexe, 
formée  de  diverses  spires  qui 
se  croisent  successivement,  en 
s'écartant  de  plus  en  plus  de 
la  première  que  l'on  a  considé- 
rée. On  pourrait  comparer  ces 
spires  successives  à  celles  que 
forme  un  fil  qu'on  enroule  sur 
une  pelote  ronde,  lorsqu'on 
opère  cet  enroulement  de  ma- 
nière à  conserver  à  la  pelote 
sa  forme  arrondie. 
Pour  simplifier  l'indication  des  circonstances  que  présente  ce 
mouvement  de  la  lune,  pour  ne  pas  avoir  à  définir  directement 
la  courbe  complexe  qu'elle  décrit  sur  la  sphère,  on  a  recours  àun 
moyen  qui  est  d'un  usage  fréquent  en  astronomie.  On  imagine 
que  la  lune  se  meut  sur  un  cercle,  qui  se  déplace  lui-même  peu 
à  peu  sur  la  sphère,  à  mesure  que  la  lune  le  parcourt.  On  com- 
prend tout  de  suite  que  ce  moyen  doit  permettre  de  se  rendre 
compte  d'un  mouvement  quelconque  ;  mais  on  va  voir  qu'il  se  prête 
on  ne  peut  mieux  à  la  représeutaUou  du  mouvement  de  la  lune. 


Fig.  270. 
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Le  premier  examen  des  résultats  de  l'observation  nous  avait 
fait  voir  que  la  lune  décrit  un  grand  cercle  de  la  sphère  céleste. 
1-e  mouvement  de  la  lune  ne  présentant  ce  caractère  de  simplicité 
que  quand  ou  s'en  tient  à  une  grossière  approximation,  concevons 
que  le  grand  cercle  que  nous  avions  t couvé,  et  que  nous  regar- 
derons toujours  comme  étant  l'orbite  de  la  lune,  se  meuve  len- 
tement sur  la  sphère,  de  manière  à  y  occuper  successivement 
diverses  positions;  nous  pourrons  ainsi  satisfaire  à  toutes  les 
conditions  du  mouvement  de  la  lune,  tel  qu'il  résulte  des  obser- 
vations les  plus  précises.  La  discussion  d'observations  nombreuses, 
laites  à  des  époques  très-diverses,  a  fait  reconnaître  qu'on  pou- 
vait regarder  le  grand  cercle,  dont  nous  venons  de  parler,  comme 
animé  d'un  mouvement  uniforme  de  rotation  autour  de  Taxe  de 
l'écliptique,  dans  le  sens  rétrograde  (§  163).  En  sorte  que,  malgré 
ce  déplacement  continuel  de  l'orbite  de  la  lune,  l'angle  qu'elle 
fait  avec  l'écliptique  conserve  constamment  la  môme  valeur,  qui 
est  de  5»  8'  48*. 

Il  est  aisé  de  voir  que  la  variation  de  l'obliquité  de  l'orbite  de  la 
lune  sur  l'équateur  est  une  conséquence  immédiate  du  mouve- 
ment de  rotation  de  cette  orbite  autour  de  l'axe  de  l'écliptique. 
Soient  en  effet  ABCD  l'écliptique,  jig.  271,  EË  l'équateur,  NLN'I/ 
l'orbite  de  la  lune,  OP  l'axe  du 
monde,  OK  l'axe  de  l'éclipti- 
que, et  OR  une  perpendicu- 
laire au  plan  de  l'orbite  de  la 
lune,  perpendiculaire  que  nous 
nommerons  Taxe  de  cette  or- 
bite. Dans  le  mouvement  de 
rotation  de  l'orbite  NLN'L'  au- 
tour de  l'axe  OK  de  l'éclipti- 
que, le  point  H,  pôle  de  cette 
orbite,  parcourt  un  petit  cercle 
de  B'RR"  autour  du  point  K;laxe 
OR  décrit  un  cône  de  révolution 
dont  l'axe  de  figure  est  la  ligne 
OK.  Dansce  mouvement,  l'angle 
deOR  avec  OK,  qui  est  toujourségal  à  l'inclinaison  del'orbitede  la 
lune  sur  l'écliptique,  conserve  une  valeur  constante  qui  est  à  peu 
près  5°  9'.  Or  à  chaqueinstant  l'inclinaison  de  l'orbite  de  la  lunesur 
l'équateur  est  égale  à  l'angle  que  l'axe  OR  de  cette  orbite  fait  avec 
l'axe  du  monde  OP  :  on  voit  donc  que  cette  inclinaison  doit  varier 
comme  l'angle  POR,  en  passant  par  tous  les  états  de  grandeur^ 


Fig.  271. 
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depuis  rOli'  jusqu'à  POR".  Mais  l'angle  POR'  n'est  autre  chose 
que  l'obliquité  de  l'écliptique  POK,  ou  Î3°  Î8',  diminuée  de  l'an- 
gle KOR  ou  5a  9',  ce  qui  fait  1 8°  19';  de  même  l'angle  POK'  est 
égal  à  POK  augmenté  de  KOR,  c'est-à-dire  que  sa  valeur  est 

de  28°  37'  :  c'est  donc  enlre  ces  deux  limites,  18*  19'  et  28*  37', 
que  doit  varier  l'inclinaison  de  l'orbite  de  la  lune  sur  l'équateur. 
On  peut  observer  que  ce  que  nous  venons  de  dire  est  exactement 
la  même  chose  que  ce  que  nous  avons  dit  pour  expliquer  la  va- 
riation de  l'inclinaison  de  l'écliptique  sur  l'horizou  à  l'occasion 
de  la  lumière  zodiacale  (§  157). 

§  209.  Rétrogradation  de»  nceads  de  la  lame.  —  On  donne 
le  nom  de  noeuds  aux  deux  points  N,  N',  fig.  271,  où  l'orbite  delà 
lune  coupe  l'écliptique,  c'est-à-dise  aux  points  où  se  trouve  là 
lune  lorsqu'elle  passe  de  l'un  à  l'autre  des  deux  hémisphères  dé- 
terminés par  ce  grand  cercle.  Le  nœud  N,  où  la  lune  traverse  le 
cercle  de  l'écliptique,  pour  se  rendre  dans  l'hémisphère  qui  con- 
tient le  pôle  boréal,  se  nomme  nœud  ascendant;  l'autro  nœud  N' 
se  nomme  nœud  descendant . 

L'orbite  de  la  lune  étant  animée  d'un  mouvement  uniforme  de 
rotation  autour  de  Taxe  de  l'écliptique,  chacun  des  nœuds  N,  N' 
participe  à  ce  mouvement  ;  ces  points  se  déplacent  donc  d'un 
mouvement  uniforme,  le  long  de  l'écliptique  ABCO,  et  dans  le 
sens  de  la  flèche  qui  est  placée  a  côté  du  point  N,  c'est -à-dire  en 
sens  contraire  du  sens  dans  lequel  le  soleil  et  la  lune  parcourent 
leurs  orbites  respectives.  C'est  pour  cela  que  le  mouvement  de 
rotation  de  l'orbite  de  la  lune  autour  de  Taxe  de  l'écliptique  est 
habituellement  désigné  sous  le  nom  de  rétrogradation  de  y  nœuds 
de  la  lune. 

Les  nœuds  de  la  lune  Font  tout  le  tour  de  l'écliptique  dans  l'es- 
pace de  6793i,39  ou  environ  18  ans  \  ;  au  bout  de  ce  temps,  cha- 
cun des  nœuds  se  retrouve  occuper  parmi  les  étoiles  exactement 
la  môme  place  qu'au  commencement. 

C'est  sur  ce  mouvement  des  nœuds  de  la  lune  qu'est  réglée 
l'oscillation  de  l'axe  de  la  terre  autour  de  sa  position  moyenne, 
que  nous  avons  décrite  sous  le  nom  de  nutation  de  Vaxe  de  la 
terre  (§  173). 

On  peut  remarquer  qu'il  y  a  une  grande  analogie  entre  le  phé- 
nomène de  la  rétrogradation  des  nœuds  de  la  lune  et  celui  delà 
précession  des  équinoxes.  Le  plan  de  l'équateur  de  la  terre  ne 
conserve  pas  constamment  la  même  direction  ;  il  tourne  autour 
de  J'axe  de  l'écliptique,  dans  le  sens  rétrograde,  en  restant  tou- 
jours  incliné  de  la  môme  quauUtè  %ut  le  plan  de  l'écliptique  : 
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c'est  ce  qui  constitue  la  précession.  Ce  mou  veinent  est  entière- 
ment pareil  à  celui  de  l'orbite  de  la  lune,  dont  nous  venons  d'in- 
diquer les  circonstances  :  il  n'en  diffère  que  par  la  vitesse,  qui 
est  beaucoup  moindre  pour  les  équinoxes  que  pour  les  nœuds 
de  la  lune.  Nous  verrons  plus  tard  que  cette  analogie  entre  les 
deux  mouvements  est  une  conséquence  naturelle  de  l'identité 
des  causes  qui  les  produisent. 

§  210.  Mutation  de  l'orbite  de  la  lune.  —  L'analogie  que 
nous  venons  de  signaler,  entre  la  précession  des  équinoxes  et  la 
rétrogradation  des  nœuds  de  la  lune,  est  encore  augmentée 
quand  on  étudie  plus  minutieusement  les  diverses  positions  que 
prend  successivement  le  plan  de  l'orbite  de  la  lune. 

On  voit  en  effet  que  le  mouvement  uniforme  de  rotation  dont 
nous  venons  de  parler,  autour  de  Taxe  de  l'écliptique,  ne  suffirait 
pas  pour  rendre  compte  exactement  de  ces  positions  successives  du 
plan  de  l'orbite.  L'inclinaison  de  ce  plan  sur  le  plan  de  l'éclipti- 
que ne  conserve  pas  rigoureusement  la  même  valeur  de  5°  8'  48" 
que  nous  avons  indiquée  :  elle  varie  périodiquement  de  part  et 
d'autre  de  cette  valeur  moyenne,  entre  des  limites  qui  diffèrent 
l'une  de  l'autre  de  iV  31"  :  en  sorte  que  la  plus  grande  valeur 
de  cette  inclinaison  est  de  5°  17'  35",  et  sa  plus  petite  valeur  est 
de  5°  0'  i H.  L'inclinaison  atteint  la  première  de  ces  deux  valeurs, 
chaque  fois  que  le  soleil  coïncide  avec  l'un  des  nœuds  de  la 
lune  ;  et  la  seconde,  chaque  fois  que  le  soleil  est  éloigné  de  90° 
de  ces  nœuds. 

En  outre,  le  mouvement  rétrograde  des  nœuds  de  la  lune  n'est 
pas  rigoureusement  uniforme;  ce  mouvement  est  tantôt  accéléré, 
tautôt  retardé.  De  telle  manière  qu'on  peut  regarder  chaque  nœud 
comme  animé  de  deux  mouvements,  dont  l'un  serait  le  mouve- 
ment uniforme  de  rétrogradation  dont  nous  avons  parlé  dans  le 
paragraphe  précédent,  et  l'autre  serait  un  mouvement  d'oscilla- 
tion de  part  et  d'autre  de  la  position  moyenne  déterminée  parle 
premier  mouvement. 

Tyeho-Brahé,qui  a  découvert  la  variation  périodique  de  l'incli- 
naison de  l'orbite  de  la  lune  sur  l'écliptique,  ainsi  que  le  mouve- 
ment d'oscillation  du  nœud  de  part  et  d'autre  de  la  position 
moyenne  qu'il  aurait  s'il  rétrogradait  uniformément,  a  fait  voir 
que  ces  deux  circonstances  peuvent  se  relier  l'une  à  l'autre  d'une 
manière  très-simple.  Il  suffit  pour  cela  de  concevoir  que  l'axe  de 
l'orbite  lunaire  éprouve  une  sorte  de  nutation,  autour  de  la  posi- 
tion qu'il  occuperait  à  chaque  instant,  s'il  ne  faisait  que  tourner 
uniformément  autour  de  Taxe  de  l'écliptique, eu  faisant  toujours  le 
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Fig.  272. 


même  angle  avec  ce  dernier  axe.  En  effet,  ri  l'on  imagine  que 

l'axe  OR  de  l'orbite  de  la  lune, 
fy.  272,  décrive  un  certain  cône 
circulaire  ROR',  et  qu'en  même 
temps  Taxe  Or  dé  ce  cône  soit 
animé  du  mouvement  uniforme 
de  rotation  autour  de  OK  que  nous 
avions  d'abord  attribué  seul  à  la 
ligneOR,  on  reconnaît  que  le  plan 
de  l'orbite  de  l'astre  vient  succes- 
sivement prendre  précisément  les 
positions  qui  sont  indiquées  par 
les  observations.  Il  faut  pour  cela 
que  l'angle  formé  par  OU  avec  Or 
resteconstammentégalà8/47*,  et 
que  Taxe  OR  de  l'orbite  de  la  luoe 
fasse  le  tour  du  cône  ROR',  pen- 
dant le  temps  que  le  soleil  em- 
ploie à  aller  du  nœud  ascendant 
de  la  lune  à  sou  nœud  descendant,  ou  du  nœud  descendant  au 
.  nœud  ascendant,  temps  qui  est  d'environ  173  jours. 

Ainsi  l'axe  de  l'orbite  de  la  lune  se  déplace  autour  de  l'axe  de 
l'écliptique,  en  vertu  d'un  double  mouvement,  comme  la  ligne 
des  pôles  de  la  terre,  tl  y  a  cependant  une  différence  qu'on  a  dû 
remarquer,  et  qu'il  est  bon  de  signaler  :  c'est  que  la  nutation  de 
Taxe  de  la  terre  consiste  en  un  mouvement  de  cet  axe  sur  un 
cône  à  base  elliptique  (§  173),  tandis  que  le  mouvement  analogue 
de  l'axe  de  l'orbi  te  lu  naire  s'effectue  sur  un  cône  à  base  circulaire. 
§211.  Révolution*  aldérale  et  «ynodlque  fie  la  lune.  — 
La  comparaison  des  observations  de  la  lune  faites  à  des  époques 
éloignées  les  unes  des  autres,  permet  de  déterminer  avec  une 
grande  exactitude  le  temps  que  l'astre  emploie  à  faire  le  tour 
entier  de  la  sphère  céleste,  et  à  revenir  à  une  même  position  par 
rapport  aux  étoiles.  Ce  temps,  que  l'on  désigne  sous  le  nom  de 
Révolution  sidérale  de  la  lune,  était  au  commencenaent  de  ce 
siècle  de  27J,321661 ,  ou  à  peu  près  27  jours  et  un  tiers  de  jour. 
11  n'a  pas  toujours  eu  la  même  valeur;  on  a  reconnu  qu'il  di- 
minue peu  à  peu  depuis  l'époque  des  plus  anciennes  observa- 
tions, ou,  en  d'autres  termes,  que  le  mouvement  moyen  de  la  lune 
s'accélère  de  siècle  en  siècle. 
La  durée  de  la  révolution  sidérale  de  la  lime  est  contenue  un 
peu  plus  de  /3  fois  dans  la  durée  Ae  Vannée  :  c'est-à-dire  que 


AGE  DE  LÀ   LUNE;    LUNAISON.  897 

pendant  que  le  soleil  semble  faire  un  tour  autour  de  la  terre,  la 
lune  en  fait  plus  de  treize. 

Lorsque  la  lune  part  d'un  point  d'une  certaine  constellation* 
et  qu'ensuite  elle  y  revient  après  avoir  fait  tout  le  tour  du  ciel, 
elle  ne  se  trouve  pas,  dans  les  deux  cas,  placée  de  la  même  ma- 
nière par  rapport  au  soleil,  parce  que  cet  astre  a  marché,  dans 
l'intervalle,  d'une  quantité  notable  le  long  du  cercle  de  réclip- 
tique.  Pour  que  la  lune,  partant  d'une  certaine  position  par  rap- 
port au  soleil,  revienne  prendre  la  môme  position  par  rapport  à 
lui,  il  faut  qu'elle  fasse  plus  d'un  tour  sur  la  sphère  céleste;  il 
faut  qu'elle  parcoure  une  circonférence  de  cercle,  augmentée  du 
chemin  que  le  soleil  a  décrit  pendant  le  temps  dont  il  s'agit.  Ce 
temps,  que  la  lune  emploie  à  faire  un  tour  entier  par  rapport  au 
soleil,  est  ce  qu'on  nomme  la  révolution  synodique  de  la  lune.  Sa 
valeur,  au  commencement  de  ce  siècle,  était  de  29^,530589,  ou 
environ  29  jours  et  demi.  Cette  valeur,  qui  dépend  à  la  fois  de  la 
durée  de  Tannée  et  de  la  durée  de  la  révolution  sidérale  de  la 
lune,  diminue  peu  à  peu,  de  siècle  en  siècle,  par  suite  de  la  dir 
minution  de  la  dernière  de  ces  deux  quantités. 

§  212.  Lunaiflon.  —  D'après  ce  que  nous  avons  dit  lors  de 
l'explication  des  phases  de  la  lune,  la  nouvelle  lune  devrait  arri- 
ver à  l'instant  précis  où  le  centre  de  la  lune  se  trouve  entre  le 
soleil  et  la  terre,  et  sur  la  ligne  droite  qui  joint  les  centres  de 
ces  deux  corps.  Or,  il  est  extrêmement  rare  que  cette  circonstance 
se  réalise;  lorsque  la  lune  vient  passer  entre  le  soleil  et  la  terre, 
son  centre  se  trouve  généralement  à  une  certaine  dislance  du 
plan  de  l'écliptique,  soit  d'un  côté,  soit  de  l'autre  de  ce  plan, 
et,  par  conséquent,  il  ne  traverse  pas  la  ligne  droite  qui  joint  le 
centre  du  soleil  au  centre  de  la  terre.  On  est  donc  obligé  de  dé- 
finir d'une  manière  un  peu  différente  l'instant  auquel  on  assigne 
le  nom  de  nouvelle  lune. 

À  chaque  instant,  la  longitude  et  la  latitude  de  la  lune  (§  142) 
sont  des  valeurs  particulières,  et  ces  valeurs  varient  d'un  instant 
à  un  autre,  en  raison  du  mouvement  de  la  lune  dans  le  ciel.  La 
longitude  s'accroît  constamment,  puisque  la  lune  marche  sur  la 
sphère  céleste  en  suivant  à  peu  près  le  grand  cercle  de  l'éclip- 
tique, et  cela  dans  le  sens  même  du  mouvement  du  soleil  sur  ce 
cercle;  quant  à  la  latitude,  elle  est  tantôt  boréale,  tantôt  australe, 
puisque  l'astre  se  trouve  alternativement  d'un  côté  et  de  l'autre 
de  l'écliptique.  Pour  que  le  centre  de  la  lune  fût  exactement  placé 
sur  la  ligne  droite  qui  passe  par  les  centres  de  la  terre  et  du  so- 
leil, il  faudrait  que  la  longitude  de  cet  astre  fût  égale  à  celle  du 
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soleil,  et  qu'en  môme  temps  sa  latitude  fût  nulle.  L'existence  si- 
multanée de  ces  deux  condition»,  au  lien  de  se  reproduire  à 
chaque  révolution  synodique  de  la  lune,  étant  au  contraire  un 
fait  tout  exceptionnel  et  extrêmement  rare,  on  s'en  tient  à  la 
première,  et  l'on  dit  que  la  lune  est  nouvelle,  lorsque  la  longi- 
tude de  son  centre  est  égale  à  celle  du  centre  du  soleil.  De  même  ( 
on  dit  qu'on  est  au  premier  quartier,  à  la  pleine  lune,  ou  au 
dernier  quartier,  lorsque  la  longitude  du  centre  de  la  lune  est  plus 
grande  de  90»,  de  180°,  ou  de  270°  que  celle  du  centre  du  soleil 

L'intervalle  de  temps  compris  entre  deux  nouvelles  lunes  con- 
sécutives constitue  ce  qu'on  nomme  un  mois  lunaire,  ou  une 
lunaison.  La  durée  de  cet  intervalle  de  temps  n'est  autre  chose 
que  la  révolution  synodique  de  la  lune,  c'est-à-dire  qu'elle  est 
d'environ  29  jours  et  demi. 

§  213.  Age  de  la  lumet  épacte.  —  L'âge  de  la  /mie,  à  une 
époque  quelconque,  est  l'indication  du  nombre  de  jours  écoulés 
depuis  la  nouvelle  lune  précédente  jusqu'à  l'époque  dont  il  s'agit. 
La  connaissance  de  cet  âge  entraîne  immédiatement  celle  de  la 
phase  dans  laquelle  se  trouve  la  lune  à  la  môme  époque.  Il  nous 
est  donc  utile,  dans  bien  des  circonstances,  de  savoir; quel  est 
l'âge  de  la  lune,afin  que  nous  puissions  nous  rendre  compte  de  la 
manière  dont  elle  nous  éclairera  pendant  la  nuit.  Aussi  l'âge  de 
la  lune  est-il  donné,  pour  tous  les  jours  de  l'année,  dans  les  prin- 
cipaux annuaires,  tels  que  Y  Annuaire  du  Bureau  des  longitudes. 

Cet  âge  de  la  lune  étant  ordinairement  représenté  par  un  nombre 
'  exact  de  jours,  sans  fraction,  il  est  bon  de  dire  de  quelle  manière 
on  le  compte.  Pendant  24  heures,  à  partir  de  l'instant  précis  de 
la  nouvelle  lune,  on  dit  que  la  lune  a  1  jour;  pendant  les  24 
heures  suivantes,  on  dit  qu'elle  a  2  jours;  et  ainsi  de  suite. L'âge 
de  la  lune  est  donc  successivement  représenté  par  les  divers 
nombres  entiers,  depuis  1  jusqu'à  30.  V Annuaire  du  Bureau  des 
longitudes  donne  l'âge  de  la  lune  compté  de  cette  manière,  pour 
chaque  jour  à  midi. 

Il  existe  un  moyen  simple  de  déterminer  approximativement 
l'âge  de  la  lune,  à  une  époque  quelconque,  en  se  servant  unique- 
ment d'un  nombre  particulier,  nommé  épacte,  qui  reste  le  môme 
dans  tout  le  cours  d'une  môme  année,  et  qui  change  d'uneannée 
à  une  autre.  Ce  nombre  n'est  autre  chose  que  l'âge  qu'avait  la 
lune  au  31  décembre  de  l'année  précédente.  Voici  comment  on 
s'y  prend  pour  un  jour  quelconque  appartenant  à  une  année  non 
bissextile.  On  commence  par  ajouter -à  l'épacte  le  nombre  des 
mois  entiers  écoulés  depuis  le  1er  janvier,  ou  depuis  le  1er  mars, 
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jusqu'au  jour  dont  il  s'agit,  suivant  que  ce  jour  est  antérieur  ou 
postérieur  au  1er  mars  ;  puis  on  ajoute  au  résultat  le  nombre  qui 
indique  la  date  du  jour  dans  le  mois  qui  le  renferme  :  la  somme 
ainsi  obtenue,  diminuée  de  30  unités  si  elle  est  plus  grande  que 
30,  représente  l'âge  de  la  lune. 

Ainsi,  supposons  qu'on  veuille  trouver  l'Age  delà  lune  pour  le 
7  février  d'une  année  pour  laquelle  l'épacte  est  9.  On  ajoutera 
d'abord  une  unité  a  9,  en  raison  du  mois  de  janvier  compris  entre 
le  itT  janvier  et  le  7  février,  ce  qui  fera  10;  puis  on  ajoutera  à 
ce  nombre  7  unités,  en  raison  de  la  date  du  jour  dont  il  s'agit,  et 
l'on  trouvera  ainsi  17  pour  l'Age  delà  lune. 

Supposons  encore  qu'on  veuille  trouver  l'âge  de  la  lune  pour  le 
25  juillet  de  la  môme  année.  On  ajoutera  d'abord  4  unités  à  l'é- 
pacte 9,  en  raison  de  quatre  mois  entiers  (mars,  avril,  mai,  juin) 
compris  entre  le  1er  mars  elle  25  juillet,  ce  qui  fera  13;  puis  on 
ajoutera  25  unités  (date  du  jour)  à  ce  nombre  13,  et  l'on  obtiendra 
38  ;  le  résultat  obtenu  étant  plus  grand  que  30,  on  en  retranchera 
30  unités,  et  il  restera  8  pour  Tûge  de  la  lune  correspondant  au 
25  juillet. 

Pour  nous  rendre  compte  de  cette  règle,  observons  d'abord  que 
si  l'on  connaît  l'âge  de  la  lune  pour  le  dernier  jour  d'un  mois,  il 

suffit  évidemment  de  lui  ajouter  1,  2,  3,  4,    unités,  pour 

avoir  l'âge  de  la  lune  pour  le  1er,  le  2,  le  3,  le  4,....  du  mois  sui- 
vant, et  que,dèsqu'on  obtient  ainsi  un  nombre  plus  grand  que  30, 
c'est  qu'on  a  dépassé  la  fin  de  la  lunaison  dans  laquelle  on  se 
trouvait,  pour  entrer  dans  la  lunaison  suivante  :  en  sorte  que, 
dans  ce  dernier  cas, on  n'a  qu'àdiminuerleuombreobtenu  d'une 
quantité  égale  à  la  durée  d'une  lunaison,  c'est-à-dire  de  30  (au 
lieu  de  29,5.3),  pour  avoir  encore  l'âge  de  la  lune.  Gela  posé, 
nous  voyons  que  la  règle  appliquée  donnera  bien  l'âge  de  la 
lune  pour  un  jour  quelconque  de  janvier;  puisque,  d'après  cette 
règle,  on  n'aura  qu'à  ajouter  la  date  du  jour  à  l'épacte,  c'est-à- 
diie  à  l'âjie  qu'avait  la  lune  au  31  décembre  précédent,  et  àdimi- 
nuer  ensuite  le  résultat  de  30  unités,  si  cela  est  nécessaire.  Pour 
trouver  l'âge  de  la  lune  à  une  époque  quelconque  du  mois  de 
février,  il  suffit  d'ajouter  la  date  correspondante  à  cette  époque, 
à  l'âge  delà  lune  pour  le  31  janvier.  Or,  d'aprèsee  qui  vient  d'être 
dit,  l'âge  de  la  lune  au  31  janvier  sera  égal  à  l'épacte  augmentée 
d'une  unité  :  donc  la  règle  conduit  bien  encore  à  un  résultat  exact 
pour  le  mois  de  février.  Le  28  février,  il  s'est  écoulé  59  jours  de- 
puis le  31  décembre,  savoir  31  en  janvier,  et  28  en  février;  or, 
59  jours  forment  à  très-peu  près  le  double  de  la  durée  d'une  lu- 
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naison  :  l'âge  de  la  lune,  pour  le  28  février,  est  donc  précisément 
égal  à  Tépacte,  et,  en  conséquence,  la  règle  indiquée  donnera 
bien  l'âge  de  la  lune  pour  toute  la  durée  du  mois  de  mars.  En 
continuant  de  la  môrr  e  manière  à  examiner  l'application  de  cette 
règle  aux  différents  mois  de  Tannée,  on  verra  qu'elle  permet  de 
trouver  l'âge  de  la  lune  à  une  époque  quelconque,  à  un  Jour 
près,  approximation  toujours  suffisante  pour  l'objet  qu'on  se  pro- 
pose dans  cette  détermination. 

La  règle  a  été  énoncée  pour  une  année  commune  de  365  jours; 
elle  doit  être  un  peu  modifiée  lorsqu'il  s'agit  d'une  année  bis* 
sextile.  En  effet,  dans  une  pareille  année,  le  mois  de  février  a 29 
jours.  Le  28  février,  l'âge  de  la  lune  est  toujours  égal  à  l'épacte; 
mais  le  lendemain,  29  février,  il  est  égal  à  l'épacte  augmentée 
d'une  unité,  et  c'est  cet  âge  correspondant  au  29  février  qui  doit 
jouer,  pour  tout  le  restede  l'année,  le  rôleque  joue  l'épacte  dans 
les  années  communes.  Ainsi,  dans  tous  les  cas,  on  appliquerais 
règle,  telle  qu'elle  a  été  énoncée,  à  la  condition  d'augmenter 
l'épacte  d'une  unité,  quand  il  s'agira  d'un  jour  appartenant  à 
une  année  bissextile,  et  postérieur  au  29  février. 

§  214.  Mouvement  de  la  lune  autour  4e  la  terre*  —  Jus- 
qu'ici nous  ne  nous  sommes  préoccupés  que  du  changement  pro- 
gressif de  la  direction  suivant  laquelle  nous  apercevons  la  lune, 
sans  tenir  compte  en  aucune  manière  de  la  variation  de  la  dis- 
tance de  cet  astre  à  la  terre;  c'est  en  ramenant  la  lune,  parla 
pensée,  à  une  distance  invariable  de  la  terre,  que  nous  avons  pu 
dire  qu'elle  décrit  sur  la  sphère  céleste  un  grand  cercle  qui  se 
déplace  lui-même  suivant  certaines  lois,  ce  qui  signifie  simple- 
ment qu'elle  se  meut  dans  un  plan  qui  passe  par  le  centre  de  la 
terre,  et  dont  la  position  change  à  chaque  instant.  Faisons  un 
pas  de  plus,  et  voyons  comment  la  lune  s'éloigne  et  se  rappro- 
che alternativement  de  nous,  en  même  temps  qu'elle  nous  sem- 
ble se  mouvoir  à  travers  les  constellations. 

Les  anciens  astronomes,  dans  l'im  possibilité  où  ils  étaient  de  dé- 
terminer par  l'observation  le  rapport  suivant  lequel  la  distance  de 
la  lune  à  la  terre  variait  d'une  époque  à  une  autre,  eurent  recours 
à  des  hypothèses,  comme  pour  le  soleil.  Nous  avons  vu  quelles 
étaient  leurs  idées  sur  le  mouvement  de  ce  dernier  astre  dans  l'es- 
pace (§§  1 45  et  1 46)  ;  c'est  par  des  moyens  analogues  qu'ils  ont  cher- 
ché à  se  rendre  compte  des  diverses  circonstances  du  mouvement 
de lalune. L'observation  indiquant  quelalunesemeutsurlasphère 
céleste  avec  une  vitesse  variable,  ils  ont  imaginé  diverses  combi- 
naisonsde  mouvements  circulaires  et  uniformes,  pour  expliquer 
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la  variation  continuelle  de  sa  vitesse.  Les  deux  hypothèses  adoptées 
pour. le  soleil  ont  été  essayées  pour  la  lune.  Celle  de  l'excentrique 
(§  i45)a  dû  être  modifiée  un  peu,  en  raison  de  cette  circonstance 
que  le  point  du  ciel  où  la  lu  ne  se  meut  avec  la  plus  grande  vitesse 
se  déplace  progressivement  parmi  les  étoiles,  dans  le  sens  direct  : 
en  même  temps  que  la  lune  décrivait  uniformément  le  cercle 
excentrique  Ëti,  fig.  273,  on  a  dû  supposer  que  le  centre  0  de  ce 
cercle  tournait  lentement  autour  de  la  terre  T,  et  dans  le  même 
sens.  L'hypothèse  de  l'épicycle  et  du  déférent  (§  146)  n'a  pu  être 
adoptée  qu'avec  une  modification  analogue,  qui  consiste  à  supposer 


Fig.  273.  Fig.  274 

que  la  lune  h,  fig,  274,  met  un  peu  plus  de  temps  à  faire  le  tour 
de  l'épicycle  que  le  centre  C  de  cet  épicycle  n'en  met  à  faire  le 
lour  du  déférent  ;  de  cette  manière,  puisque  la  1  une,  partant  d'une 
position  L,  où  elle  a  sa  plus  grande  vitesse  sur  la  sphère  céleste, 
ne  peut  revenir  à  une  position  analogue  L'  qu'après  avoir  fait  le 
tour  de  l'épicycle,  le  centre  de  cet  épicycle  parcourt  pendant  le 
môme  temps  un  peu  plus  que  la  circonférence  du  déférent,  et 
vient  se  placer  en  C'dans  la  direction  d'une  autre  région  du  ciel. 
La  comparaison  des  positions  de  la  lune  résultant  de  l'une  ou  de 
l'autre  des  hypothèses  précédentes,  aveccelles  que  fournissait  l'ob- 
servation, a  bientôt  fait  reconnaître  que  ces  hypothèses  ne  suffi- 
saient pas  pour  rendre  compte  des  diverses  circonstances  du  mou- 
vement de  l'astre.  On  a  donc  été  obligé  de  les  modifier  de  nouveau, 
en  admettant,  par  exemple,  pour  celle  de  l'épicycle  et  du  défé- 
rent, que  ce  n'était  pas  la  lune  qui  parcourait  uniformément  la 
circonférence  de  l'épicycle  ;  maisque  cette  circonférence  était  par- 
courue par  le  centre  D  d'un  autre  épicycle  plus  petit,  sur  lequel  se 
mouvait  la  lune  L,  fig.  275.  On  comprend  qu'e\\  ^^\\w^\v\waA 
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Fig.  275. 


un  certain  nombre  de  mouvements  circulaires  et    uniformes. 

et  en  les  combinant  ensemble 
d'une  manière  convenable,  on 
devait  parvenir  à  donner  à  la  lune 
un  mouvement  angulaire  autour 
de  la  terre  qui  fût  précisément  le 
même  que  celui  que  les  observa* 
lions  font  connaître;  mais,  en 
môme  temps,  on  s'éloignait  con- 
sidérablement de  la  simplicité  de 
mouvements  que  l'on  avait  eue  en 
vue  tout  d'abord,  en  regardant  le 
mouvement  circulaire  uniforme 
comme  le  seul  qui  existât  réelle- 
ment. Lors  môme  qu'on  n'aurait  pas  eu  des  motifs  puissants  pour 
rejeter  ces  idées  des  anciens  par  d'autres  considérations,  la 
grande  complication  résultant  de  ces  épicycles  et  excentriques 
superposés  aurait  dû  empêcher  de  les  considérer  autrement  que 
comme  des  moyens  factices  de  représenter  l'ensemble  des  ré- 
sultats fournis  par  l'observation. 

Mais  dès  qu'on  put  suivre  chaque  jour  les  changements  éprouvés 
par  ladistancedela  lune  à  la  terre,  en  comparant  les  valeurssuc- 
cessivesdu  diamètre  apparenldelaslrerapportéau  centre  denotre 
globe,  on  reconnut  que  ces  eliangementsde  distance  étaient  en  dés- 
accord complet  avec  ceux  qui  résultaient  des  hypothèses  admises. 
§  215.  En  comparant  les  positions  diverses  que  la  lune  vient 
successivement  occuper  surla  sphère  céleste,  avec  les  valeurs  cor- 
respondantes de  son  diamètre  apparent,  on  voit  que  la  lune  peut 
être  regardée  comme  se  mouvant  autour  de  la  terre  suivant  des 
lois  analogues  à  celles  du  mouvement  apparent  du  soleil  autour 
de  la  terre.  La  lune  décrit  une  ellipse  dont  la  terre  occupe  un  des 
foyers,  et  elle  la  décrit  conformément  à  la  loi  des  aires  (§  148). 
Mais  ces  lois,  qui  sont  complètement  d'accord  avec  les  obser- 
vations, quand  il  s'agit  du  mouvement  apparent  du  soleil,  ne 
doivent  être  regardées  ici  que  comme  représentant  approximati- 
vement le  véritable  mouvement  delà  lune  dans  l'espace.  La  lune 
ne  les  suit  pas  exactement  ;  elle  se  trouve,  tantôt  d'un  côté,  tan- 
tôt de  l'autre,  par  rapport  à  la  position  qu'elle  occuperait,  si  ces 
lois  du  mouvement  elliptique  étaient  rigoureusement  vraies,  sans 
cependant  s'éloigner  beaucoup  de  cette  position. 
L'excentricité  de  l'ellipse  suivant  laquelle  la  lune  se  meut  à 
peu  près  est  égale  a  0,0548,  ou  eu\\vov\  f^ 
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L'ellipse  ne  reste  pas  immobile  dans  son  plan  ;  elle  tourne  au- 
tour de  la  terre  de  la  môme  manière  que  l'ellipse  que  le  soleil 
semble  décrire  annuellement  (§  166).  Le  mouvement  du  grand 
axe  de  l'ellipse  lunaire  est  direct,  comme  celui  de  l'ellipse  so- 
laire; il  n'y  a  de  différence,  entre  les  mouvements  de  ces  deux 
ellipses,  que  dans  la  vitesse,  qui  est  beaucoup  plus  grande  pour 
la  lune  que  pour  le  soleil  :  le  périgée  lunaire  fait  tout  le  tour 
du  ciel  en  3232^,57,  ou  un  peu  moins  de  9  ans. 

Pour  avoir  à  chaque  instant  la  véritable  place  de  la  lune  dans 
le  ciel,  il  faut  modifier  d'une  certaine  quantité  celle  qu'elle  au- 
rait si  elle  restait  rigoureusement  sur  l'ellipse  dont  nous  venons 
de  parler,  et  si  elle  la  parcourait  exactement  suivant  la  loi  des 
aires;  mais  cette  correction  à  apporter  à  la  position  elliptique  de 
la  lune,  pour  avoir  sa  position  vraie,  varie  d'un  instant  à  un  au- 
tre, et  suivant  des  lois  extrêmement  compliquées.  La  discussion 
des  observations  effectuées  en  grand  nombre  et  à  diverses  épo- 
ques, a  fait  connaître  les  parties  principales  dont  se  compose 
cette  correction;  ces  parties  se  rapportent  aux  mouvements  que 
Ton  désigne  habituellement  sous  les  noms  à'évection,  de  variation 
et  d'équation  annuelle,  et  dont  la  découverte  est  due  à  Hipparque, 
à  Ptolémée  et  à  Tycho-Brahé.  Mais  si  l'on  n'avait  pas  eu  d'autre 
ressource  que  la  discussion  des  observations,  pour  arriver  à  la 
connaissance  des  nombreuses  inégalités  qui  existent  dans  le  mou- 
vement de  la  lune,  on  serait  aujourd'hui  beaucoup  moins  avancé 
qu'on  ne  l'est.  Heureusement  la  théorie  de  la  gravitation  univer- 
selle est  venue  faciliter  le  travail,  en  faisant  connaître  une  foule 
de  petites  inégalités,  dont  l'ensemble  a  une  influence  notable 
sur  la  position  de  la  lune  à  chaque  instant,  et  dont  il  aurait  été 
très-difficile,  sinon  impossible,  de  trouver  la  nature  et  la  gran- 
deur, si  l'on  avait  dû  lesdéméler  les  unes  des  autres  parla  seule 
combinaison  des  résultats  de  l'observation. 

§  216.  Rotation  delà  lune.  —  A  la  vue  simple,  nous  aper- 
cevons sur  la  surface  de  la  lune  des  espaces  grisâtres,  dont  nous 
avons  déjà  parlé  (§  197),  et  qui  par  leur  ensemble  donnent  gros- 
sièrement à  la  lune  l'apparence  d'une  figure  humaine.  Tout  le 
monde  a  pu  remarquer  que  ces  espèces  de  taches  conservent  tou- 
jours la  môme  position  par  rapport  au  contour  de  la  lune.  Si  nous 
en  voyons  disparaître  progressivement  une  port  ion  de  plus  en  plus 
grande,  pour  les  voir  reparaître  ensuite,  cela  lient  à  ce  que  nous 
ne  pouvons  les  apercevoir  qu'autant  qu'elles  se  trouvent  dans  la 
partie  de  la  surface  de  la  lune  qui  est  directement  éclairée  par  le 
soleil.  Nous  concluons  nécessairement  de  là  que  la  lune  tourne 
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toujours  vent  la  terre  la  même  portion  de  sa  surface.  Nous  ne 
voyons  Jamais  qu'un  hémisphère  de  la  lune  ;  l'hémisphère  op- 
posé nous  reste  constamment  caché. 

Dans  les  idées  des  anciens  astronomes  sur  le  mouvement,  il  n'y 
aurait  pas  eu  là  une  preuve  quelalune  tourne  sur  elle-même;  tout 
nu  contraire,  on  en  aurait  déduit  l'absence  de  toute  rotation  de 
l'astre  autour  deson  centre.  Pour  faire  mouvoir  unépicyclesurun 
déférent,  fig.  202  (page  273),  ils  regardaient  cet  épicycle  comme 
étant  dons  les  mômes  conditions  que  s'il  était  attaché  au  centre T 
du  déférent  par  une  tige  rigide  qui  l'entraînerait  en  tournant  au- 
tour de  ce  centre  :  en  sorte  que  le  point  S  de  l'épicycle  venait  né- 
cessairement en  a',  a",  a'",  en  restant  toujours  sur  la  ligne  droite 
qui  joint  le  centre  de  l'épicycle  au  centre  du  déférent.  On  voit  donc 
que,  si  l'on  fait  mouvoir  de  même  la  lune  autour  de  la  terre, 
comme  si  elle  était  attachée  à  une  barre  rigide  dirigée  vers  le 
centre  de  ce  dernier  corps  et  mobile  autour  de  ce  centre,  la  lune 
tournera  nécessairement  toujours  la  môme  face  vers  la  terre;  et 
Ton  n'aura  pas  besoin  d'imaginer  qu'elle  tourne  sur  elle-même, 
pour  rendre  compte  des  apparences.  Mais  ce  n'e6t  pas  ainsi  que 
les  choses  doivent  être  considérées. 

La  lune  n'est  nullement  reliée  à  la  terre  par  un  corps  rigide; 
elle  est  entièrement  isolée  dans  l'espace,  et,  par  conséquent,  libre 
de  se  mouvoir  et  de  tourner  autour  deson  centre  de  toutes  les 
manières  possibles.  Pour  voir  si  elle  tourne  sur  elle-même,  il 
faut  prendre  une  ligne  droite  quelconque,  à  son  intérieur,  et  voir 
si  cette  ligne  change  de  direction  avec  le  temps.  Si  cette  droite 
ne  change  pas  de  direction  ;  si  elle  reste  toujours  parallèle  à  elle- 
même,  malgré  le  mouvement  de  transport  de  la  lune  autour  delà 
terre  ;  et  s'il  en  est  de  môme  de  toutes  les  autres  lignes  droites 
que  l'on  pourrait  considérer  à  l'intérieur  de  la  lune,  on  pourra 
dire  que  cet  astre  n'est  animé  d'aucun  mouvement  de  rotation  au- 
tour de  son  centre.  Si,  au  contraire,  on  reconnaît  que  certaines 
lignes  tracées  à  l'intérieur  de  la  lune  prennent  successivement 
différentes  directions  dans  l'espace,  on  devra  en  conclure  que  ta 
lune  tourne  sur  elle-même,  et  il  ne  sera  pas  difficile  de  voir  au- 
tour de  quel  diamètre  s'effectue  cette  rotation.  Or,  c'est  précisé- 
ment ce  dernier  cas  qui  se  présente. 

Puisque  la  lune  tourne  toujours  la  môme  face  vers  la  terre,  le 

rayon  du  globe  lunaire  qui,  à  un  instant  quelconque,  est  dirigé 

vers  le  centre  de  la  terre,  se  déplace  en  restant  constamment  di- 

rigé  vers  ce  même  point  ;  donc  ce  rayon  ne  reste  pas  parallèle  à 

lui-môme,  ce  qui  veut  dire  que \a\v\ï\eVo\YK\fc*x\Vwit  de  son  cen- 
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ire  en  môme  temps  qu'elle  se  meut  aulour  de  la  terre.  Si  la  lune 
se  transportait  deL  en  L',  fig.  276,  sans  tourner  sur  elle-même, 
son  rayon  La  viendrait  prendre  la 
position  parallèle  ï/6,  et  le  point  de  ^\^-^v 

sa  surface  que  l'on  voyait  d'abord  yC^\ 

en  a  au  centre  de  son  disque,  se  TT?  ) 

trouverait  ensuite  en  b,  où  on  le  ver-  ^— X  y 

rai  t  près  d'un  des  bords  de  ce  disque.  /  \\ 

L'observation  indiquant  quele point  /'  >fc 

que  Ton  a  vu  à  un  instant  quelcon-  /'  A-\ 

que  au  centre  du  disque  de  la  lune       /'  /l^N 

paraît  toujours  dans  la  môme  posi-    £* ~sr — *   ) 

tion  centrale, il  faut  que  la  lune, en  ^-f^ 

môme  temps  qu'elle  va  de  L  en  L',  / 

tourne  sur  elle -môme  de  manière 

à  donner  au  rayon  La  la  direc-  *' 

tion  L'a'  :  cela  ne  peut  se  faire  évidemment  qu'autant  que  la 

lune  tourne  autour  d'un  axe  perpendiculaire  au  plan  de  son 

orbite,  et  que  l'angle  6 L'a',  dont  elle  tourne  autour  de  cet  axe, 

est  égal  à  l'angle  LTL'  qu'elle  décrit  en  môme  temps  autour  de 

la  terre. 

Ainsi,  de  ce  que  la  lune  tourne  toujours  la  môme  face  vers  la 
terre,  on  peut  conclure  que  cet  astre  est  animé  d'un  mouvement 
de  rotation  sur  lui-même,  dans  le  sens  de  son  mouvement  de  ré- 
volution autour  de  la  terre,  el  que  le  temps  qu'il  emploie  à  faire 
un  tour  entier  autour  de  son  centre  est  précisément  égal  à  celui 
qu'il  met  à  faire  un  tour  entier  autour  de  la  terre  :  en  sorte  que 
cette  durée  delà  rotation  de  la  lune  sur  elle-même  est  de  27  jours 
et  un  tiers  de  jour,  à  peu  près. 

§  217.  Libratlons  de  la  lune.  —  Nous  venons  de  reconnaî- 
tre l'existence  de  la  rotation  de  la  lune  sur  elle-même,  et  de  trou- 
ver les  principales  circonstances  de  ce  mouvement,  en  nous 
fondant  sur  ce  fait  que  les  taches  de  la  lune  nous  paraissent  tou- 
jours occuper  la  môme  place  sur  son  disque.  Mais  il  n'en  est  pas 
rigoureusement  ainsi. 

L'observation  des  taches  de  la  lune,  à  l'œil  nu,  n'est  pas  sus- 
ceptible d'une  bien  grande  précision,  surtout  en  raison  de  ce  que 
les  taches  que  l'on  voit  ainsi  sont  vagues,  mal  définies;  ces  taches 
se  déplaceraient  d'une  petite  quantité/par  rapport  au  contour  du 
disque,  tantôt  dans  un  sens,  tantôt  dans  l'autre,  que  nous  ne  nous 
en  apercevrions  pas.  Mais  quand  on  observe  la  lune  avec  une  lu- 
nette, lors  môme  que  celte  lunette  n'auraU<\u'u\\fo\Vta%£^>s^- 
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méat,  on  distingue  sur  la  surface  de  l'astre  des  points  remarqua- 
bles et  parfaitement  définis,  dont  on  peut  facilement  apprécier  la 
position  d'une  manière  précise.  Or,  en  observant  ainsi  la  lune  à 
diverses  époques,  on  reconnaît  que  les  points  sur  lesquels  on  a 
spécialement  fixé  son  attention  ne  restent  pas  toujours  dans  la 
même  position  par  rapport  au  contour  du  disque  :  chacun  d'eux 
semble  osciller  de  part  et  d'autre  d'une  position  moyenne.  Ces 
oscillations  se  produisent  d'ailleurs  en  môme  temps,  et  dans  le 
môme  sens,  pour  les  divers  points  que  l'on  observe  ;  en  sorte 
qu'on  les  attribue  naturellement  à  ce  que  la  lune  tout  entière 
éprouve  un  mouvement  d'oscillation,  ou  de  balancement,  autour 
de  sou  centre,  mouvement  auquel  participent  les  diverses  taches 
que  l'on  voit  à  sa  surface.  Ce  mouvement  particulier  de  la  lune 
a  reçu  le  nom  de  libration  (du  verbe  latin  Ubrare,  qui  signifie  ba- 
lancer). Galilée,  qui  le  premier  a  dirigé  une  lunette  vers  le  ciel, 
est  aussi  le  premier  qui  ait  reconnu  l'existence  dece  mouvement. 

La  libration  de  la  lune  est  due  à  trois  causes  distinctes,  que 
nous  allons  examiner  successivement.  Chacune  de  ces  causes 
donne  lieu  à  une  libration  particulière,  et  c'est  la  coexistence  de 
ces  trois  librations  qui  détermine  le  mouvement  d'oscillation  des 
taches  lunaires,  tel  que  l'observation  le  fait  connaître.  Les  trois 
librations  partielles  dont  nous  parlons  sont  connues  sous  les  noms 
de  libration  en  longitude,  libration  en  latitude,  et  libration  diurne. 

§218.  D'après  ce  que  nous  avons  dit  (§  216),  pour  qu'une 
tache  qui  nous  paraît  à  un  instant  quelconque  exactement  au 
centre  du  disque  de  la  lune,  conserve  constamment  cette  position 
centrale,  il  faut  :  1°  que  la  lune  tourne  autour  d'un  axe  perpen- 
diculaire au  plan  de  son  orbite  ;  2°  que  l'angle  dont  elle  tourne 
autour  de  cet  axe  soit  toujours  égal  à  celui  qu'elle  décrit  autour 
de  la  terre  dans  le  même  temps.  Attachons-nous  tout  d'abord  à 
cette  seconde  condition. 

Les  angles,  comme  LTL',  que  la  lune  décrit  autour  de  la  terre 
dans  des  temps  égaux  successifs,  ne  sont  pas  égaux  entre  eux, 
puisque  la  lune  se  meut  autour  de  la  terre  à  peu  près  conformé- 
ment à  la  loi  des  aires  (§215),  son  mouvement  angulaire  autour 
du  centre  de  notre  globe  est  plus  ou  moins  rapide,  suivant  qu'elle 
en  est  plus  ou  moins  rapprochée.  Quant  au  mouvement  de  rota- 
tion de  la  lune  sur  elle-même,  il  est  naturel,  au  contraire,  d'adp. 
mettre  qu'il  est  uniforme,  comme  la  rotation  de  la  terre  ;  d'ail- 
leurs, les  lois  de  la  mécanique  indiquent  qu'il  doit  en  être  ainsi.  {} 
n'est  donc  pas  possible  qu'il  y  ait  constamment  une  égalité  com- 
plùte  entre  l'angle  dont  la,  lune  Vouyu^^uï  tlle-niérne  et  celui 
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qu'elle  décrit  en  même  temps  autour  de  la  terre.  L'observa- 
tion indiquant  que  la  lune  tourne  toujours  vers  nous  la  même 
moitié  de  sa  surface,  on  doit  en  conclure  qu'en  moyenne  il  y  a 
égalité  rigoureuse  entre  la  vitesse  angulaire  de  la  lune  sur  elle- 
même,  et  sa  vitesse  angulaire  autour  de  la  terre.  Mais  cette  éga- 
lité, qui  a  lieu  en  moyenne,  n'a  pas  lieu  à  chaque  instant,  la 
vitesse  angulaire  de  la  lune  autour  de  la  terre  est  tantôt  plus 
grande,  tantôt  plus  petite  que  la  vitesse  constante  avec  laquelle 
elle  tourne  sur  elle-même.  Il  en  résulte  que  ce  dernier  mouve- 
ment, en  vertu  duquel  la  tache  centrale  du  disque  de  la  lune 
tend  toujours  à  revenir  dans  la  même  position  apparente,  se 
trouve  tantôt  eu  retard,  tantôt  en  avance,  sur  le  mouvement  de 
révolution  de  la  lune  autour  de  la  terre  ;  en  sorte  que  cette  tache, 
qu'on  avait  vue  en  a,  fig.  276,  lorsque  la  lune  était  en  L,  au  lieu 
d'être  placée  en  a  ,  lorsque  lu  lune  est  venue  en  L',  se  trouve  un 
peu  à  côté  du  point  a',  en  c  ou  en  d. 

On  voit  donc  que,  par  suite  de  ce  que  le  mouvement  de  rotation 
de  la  lune  sur  elle-même  est  uniforme,  et  de  ce  que  son  mouve- 
ment angulaire  autour  de  la  terre  ne  l'est  pas,  la  tache  centrale 
de  son  disque  doit  paraître,  tantôt  d'un  côté,  tantôt  de  l'autre  du 
centre  de  ce  disque  ;  elle  doit  sembler  animée  d'un  mouvement 
d'oscillation, partagé  du  reste  parles  autres  taches  qui  l'environ- 
nent :  c'est  ce  mouvement  que  l'on  désigne  sous  le  nom  de  libra- 
tion en  longitude.  Cette  dénomination  particulière  de  la  libration 
dont  nous  venons  d'assigner  la  cause  vient  de  ce  que  ce  mouve- 
ment s'effectue  dans  la  direction  du  plan  de  l'orbite  de  la  lune, 
direction  qui  esta  peu  près  la  même  que  celle  du  grand  cercle  de 
l'écliptique,  le  long  duquel  on  compte  les  longitudes  des  astres. 

§  219.  La  première  des  deux  conditions,  qui  ont  été  rappelées 
au  commencement  du  paragraphe  précédent,  n'est  pas  mieux 
remplie  que  la  seconde,  et  c'est  ce  qui  donne  lieu  à  la  libration 
en  latitude.  L'axe  de  rotation  de  la  lune,  au  lieu  d'être  exactement 
perpendiculaire  au  plan  de  son  orbite,  est  un  peu  incliné  sur  ce 
plan  :  il  se  transporte  parallèlement  à  lui-même,  en  faisant  avec 
la  perpendiculaire  au  plan  de  l'orbite  un  angle  d'environ  6°  37'. 
Il  est  facile  de  voir  que  cette  seule  circonstance  suffit  pour  occa- 
sionner une  libration  des  taches.  Pour  nous  en  rendre  compte, 
prenons  la  lune  dans  deux  positions  diamétralement  opposées  sur 
son  orbite,  en  L  et  en  L'yfig.  277.  On  voit  tout  de  suite  que,  lors- 
que la  lune  est  en  L,  on  ne  peut  pas  apercevoir  son  pôle  p,  et  Ton 
aperçoit  sans  peine  le  pôle  opposé  q  ;  tandis  que,  lorsque  la  lune 
est  venue  en  L',  le  pôle  //est  devenu  visible, elta^btaq  «&\.ta**Rftt 
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invisible  à  son  tour.  Un  point  a  de  l'équateur  lunaire  paraissait, 


Fig.  Î77. 

dans  le  premier  cas,  au-dessus  du  centre  du  disque  ;  lorsque  la  lune 
a  fait  un  demi-tour  autour  de  la  terre,  pour  venir  en  L',  et  que, 
par  conséquent,  elle  a  fait  à  peu  près  un  demi-tour  sur  elle- 
môme,  autour  de  son  axe  pq,  le  point  a  de  l'équateur  lunaire  est 
venu  se  placer  en  a',  c'est-à-dire  au-dessous  du  centre  du  disque. 
Ainsi,  par  suite  de  l'obliquité  de  l'aie  de  rotation  de  la  lune  par 
rapport  au  plan  de  son  orbite,  les  taches  de  sa  surface  doivent 
éprouver  un  mouvement  d'oscillation,  dirigé  perpendiculaire- 
ment au  plan  de  l'orbite,  c'est-à-dire  à  peu  près  perpendiculai- 
rement au  plan  de  l'éclip tique.  C'est  pour  cela  que  le  mouvement 
d'oscillation  dont  il  s'agit  a  été  nommé  libration  en  latitude. 

Nous  venons  de  dire  que  l'axe  de  rotation  de  la  lune  se  trans- 
porte parallèlement  à  lui-même.  Si  ce  parallélisme  se  conservait 
constamment,  et  sans  aucune  altération,  il  en  résulterait  néces- 
sairement un  changement  d'obliquité  de  cet  axe  par  rapport  au 
plan  de  l'orbite  lunaire,  puisquele  plan  de  l'orbite  change  peuà 
peu  de  direction  dans  l'espace  (§  208).  Mais  l'observation  a  fait 
voir  que  la  direction  de  l'axe  de  rotation  de  la  lune  change  en 
môme  temps  que  celle  de  ce  plan,  de  telle  manière  que  l'angle 
formé  par  Taxe  et  le  plan  reste  toujours  le  môme,  et  qu'en  consé- 
quence la  libralion  en  latitude  conserve  toujours  la  môme  am- 
plitude. 

Voici  en  quoi  consiste  le  changement  progressif  de  direction  de 
l'axe  de  rotation  de  la  lune,  phénomène  dont  la  découverte  est  due 
à  Dominique  Cassini  (I).  Si,  parle  point  L,  fig.  278,  où  se  trouve 
le  centre  de  la  lune  à  un  instant  quelconque,  on  mène  une  ligne 
LU  perpendiculaire  au  plan  del'écliptique  ABCD,  puis  une  ligne 
LV  perpendiculaire  au  plan  de  l'orbite  lunaire  NLN1/,  l'axe  de  ro- 
tation LX  de  la  lune  se  trouve  toujours  dans  le  plan  des  deux  li- 
gnes LU,  LV,  et  il  est  placé,  par  rapport  à  ces  deux  lignes,  comme 

(i)  Célèbre  astronome  italien,  né  en  1625  dans  le  comté  de  Nice,  mort  en  171!  à 
Paris,  où  Colbert  l'avait  attiré  dès  1669,  pour  le  mettre  à  la  tête  de  l'Observatoire 
gai  venait  d'y  être  fondé. 
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Fig.  278. 


la  figure  l'indique.  L'angle  ULX  est  égal  à  \°n'  45",  l'angle  VLU 
est  d'ailleurs  égal  en 
moyenne  à  5°  8'  48"  : 
en  sorte  que  l'angle 
VLX  est  de  *>•  37' 33". 
On  sait  que,  abstrac- 
tion faite  de  la  nuta- 
tion  de  l'orbite  lunai- 
re, la  ligne  LV  tourne 
autour  de  LU.  d'un 
mouvement  rétrogra- 
de, en  décrivant  un 
cône  de  révolution 
qu'elle  parcourt  en  *  8 
ans  7  ;  il  résulte  de  ce 

qui  vient  d'être  dit  que  Taxe  de  rotation  LX  tourne  en  môme  temps 
autour  de  LU,  en  décrivant  également  un  cône  de  révolution, 
dans  le  même  sens  et  avec  la  même  vitesse. 

§  220.  S'il  n'existait  aucune  des  deux  librations  dont  nous  ve- 
nons de  parler,  il  y  aurait  un  des  rayons  de  la  lune  qui  resterait 
constamment  dirigé  vers  le  centre  de  la  terre  ;  un  observateur 
placé  en  ce  point  verrait  toujoursl'extrémitédece  rayon  occuper 
exactement  le  centre  du  disque  de  la  lune.  Mais  un  observateur 
placé  à  la  surface  de  la  terre  ne  se  trouve  pas  dans  les  mêmes 
conditions.  Admellons,poursimplifier,qu'en  vertu  du  mouvement 
diurne,  la  lune  passe  au  zénith  même  du  point  A,  fig.  279,  d'où 
on  l'observe.  Aux, 
diverses  heures  de 
la  journée, le  rayon 
La  de  la  lune,  que 
noussupposons  tou- 
jours dirigé  vers  le 
centre  T  de  la  terre, 
doit  paraître  pren- 
dre successivement 
des  positions  diffé- 
rentes, telles  que 
La,  L'a',LV.  Lors- 
que la  lune  est  en 
L,  peu  de  temps 
après  son  lever,  le  point  a  parait  un  peu  à  l'orient  du  centre  c 
du  disque  lunaire  :  lorsque  la  lune  est  au  fcéttv\.\\,  ^va\:  ,  ç&  \ti\w\ 


Fig.  279. 
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partit  en  a'  au  centre  du  disque  ;  et  lorsque  la  lune  est  en  L",  peu 
de  temps  avant  de  se  coucher,  le  même  point  paraît  en  a",  un 
peu  à  l'occident  du  centre  c"  du  disque  :  le  point  a  doit  donc  sem- 
bler osciller  chaque  jour  de  part  et  d'autre  de  sa  position  moyenne. 
Les  taches  de  la  lune  éprouveront  évidemment  un  mouvement 
d'oscillation  analogue,  quelle  que  soit  la  position  de  l'observateur 
sur  la  terre  :  c'est  ce  mouvement  que  Ton  nomme  la  libraiion 
diurne. 

L'amplitude  totale  de  la  libration  en  longitude,  pour  une  tacbe 
située  au  centre  du  disque  de  la  lune,  est  d'environ  4'  20%  ce 
qui  fait  à  peu  près  -,  du  diamètre  apparent  de  ce  disque.  Pour  la 
même  tache,  la  libration  en  latitude  a  une  amplitude  totale  d'en- 
viron 3'  35"  ;  et  la  libration  diurne,  seulement  de  32".  Ces  trois 
librations  existant  simultanément,  il  en  résulte,  pour  chaque 
tache  de  la  lune,  un  mouvement  d'oscillation  complexe,  qui  est 
celui  que  l'on  observe  en  réalité. 

§  221.  I^a  terre  vue  de  la  luae.  —  Il  est  curieux  de  se  de- 
mander quelle  apparence  présenterait  la  terre,  pour  un  observa- 
teur qui  serait  installé  sur  la  surface  de  la  lune.  La  connaissance 
que  nous  avons  des  particularités  que  présente  le  mouvement  de 
la  lune  observé  de  la  surface  de  la  terre,  va  nous  permettre  de 
résoudre  facilement  cette  question. 

Si  les  librations  en  longitude  et  en  latitude  n'existaient  pas,  le 
centre  de  la  terre  se  trouverait  toujours  placé  de  la  même  manière 
par  rapport  aux  divers  points  de  la  surface  de  la  lune.  De  chacun 
de  ces  points,  la  terre  paraîtrait  donc  immobile  dans  le  ciel  ;  elle 
serait  toujours  au-dessus  des  mêmes  points  <\e  l'horizon, et  aune 
même  hauteurau-dessusde  ces  points.  On  la  verrait  constamment 
au  zénilh,  si  Ton  était  installé  au  point  de  la  surface  de  la  lune 
qui  nous  paraît  au  centre  de  son  disque  ;  et  elle  serait  plus  ou 
moins  rapprochée  de  l'horizon,  suivant  que  le  lieu  d'observation 
serait  un  point  de  la  surface  de  la  lune  plus  ou  moins  éloigné  de 
celui  que  nous  voyons  au  centre  de  son  disque.  La  terre  ne  serait 
visible  que  dos  points  de  l'hémisphère  lunaire  qui  est  tourné  de 
notre  côté,  et  elle  resterait  constamment  invisible  pour  tous  les 
points  de  l'hémisphère  opposé. 

L'existence  des  librations  en  longitude  et  enlatitude  fait  que  les 
choses  ne  se  passent  pas  tout  à  faitainsi.  De  chaque  point  de  l'hé- 
misphère de  la  lune  qui  est  tourné  de  notre  côté,  la  terre  doit 
paraî  tre  osciller  de  part  et  d'autre  d'u  ne  certaine  position  moyenne. 
Pour  les  points  qui  sont  situés  près  des  bords  de  cet  hémisphère, 
l'oscillation  de  la  terre  do\UanUAY&\to\**fcïfcu-dessousderiiorizon, 
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tantôt  l'élever  au-dessus  de  ce  plan  :  la  terre  doit  se  lever  et  se 
coucheralternativement,etses  apparitions  et  disparitions  succes- 
sives, dues  à  la  coexistence  des  deux  libralions  en  longitude  et  en 
latitude,  doivent  suivre  une  loi  assez  complexe.  Enfin  il  y  a  éga- 
lement un  grand  nombre  de  points  delà  surface  de  la  lune,  d'où 
l'on  n'aperçoit  jamais  la  terre;  mais  l'ensemble  de  ces  points  d'où 
la  terre  est  invisible  ne  forme  pas  tout  à  fait  un  hémisphère,  à 
cause  des  librations  qui  amènent  alternativement  la  terre  sur 
l'horizon  de  points  d'où  Ton  ne  l'aurait  jamais  vue  sans  cela. 

La  terre,  vue  de  la  lune,  doit  présenter  la  forme  d'un  disque  à 
peu  près  circulaire,  ayant  un  diamètre  apparent  d'environ  2  de- 
grés. Elle  doit  d'ailleurs  présenter  des  phases  absolument  pareilles 
à  celles  que  la  lune  nous  présente. 

La  lune  étant  animée  d'un  mouvement  de  rotation  sur  elle- 
même,  un  observateur, placé  sur  sa  surface,  doit  voir  l'ensemble 
des  astres  tourner  en  sens  contraire,  autour  de  l'axe  de  rotation 
delalune.,La  terre  Seule  ne  participe  pas  à  ce  mouvement  diurne, 
puisque,  en  chaque  point  de  la  surface  de  la  lune,  on  la  voit  tou- 
jours à  peu  près  dans  la  même  position  par  rapport  à  l'horizon  ; 
on  doit  donc  voir  les  constellations  passer  les  unes  après  les  autres 
derrière  la  terre.  La  durée  du  jour  sidéral,  sur  la  lune,  est  égale 
à  la  durée  de  la  rotation  de  cet  aslre  sur  lui-même,  et  par  consé- 
quent égale  à  celle  de  sa  révolution  sidérale  (§  211)  :  ainsi  le  jour 
sidéral  de  la  lune  contient  plus  de  27  de  nos  jotlrs  moyens. 

Le  soleil,  vu  de  la  lune,  participe  au  mouvement  diurne  dont 
nous  venons  de  parler  ;  mais  il  a  en  même  temps  un  mouvement 
propre  parmi  les  étoiles,  en  vertu  duquel  la  durée  de  sa  révolu- 
tion diurne  autour  de  la  lune  n'est  pas  la  même  que  pour  les 
étoiles.  Ce  mou  vement  di  urne  du  soleil  occasionne  en  chaque  point 
/des  jours  etdes  nuits  qui  se  succèdent  régulièrement;  le  jour  et 
la  nuit,  répandus  ainsi  sur  diverses  parties  du  globe  lunaire,  nous 
sont  rendus  sensibles  par  les  phases  que  nous  apercevons.  Chaque 
point  de  la  surface  de  la  lune  nous  paraissant  à  peu  près  immo- 
bile par  rapport  au  contour  de  son  disque,  il  est  clair  que  le  soleil 
a  fait  un  tour  entier  autour  de  la  lune,  lorsqu'il  s'est  accompli 
une  période  complète  des  phases  de  la  lune  :  ainsi  la  durée  du 
jour  solaire,  sur  la  lune,  est  égale  à  la  durée  de  la  révolution  syno- 
fiique  de  cet  astre,  et  comprend  par  conséquent  environ  29  \  de 
pos  jours  moyens,  dont  à  peu  près  la  moitié  pour  le  jour  et  l'autre 
moitié  pqur  la  nuit. 

Il  est  aisé  de  voir  que  les  phases  de  la  terre  vue  de  la  lune  sont 
complémentaires  des  phases  correspondantes  &e\aAwwfc\\ifc  ta\fe. 
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terre.  Lorsque  la  lune  est  nouvelle,  la  terre  est  pleine,  et  inverse- 
ment, lorsque  la  lune  est  dans  son  premier  quartier,  la  terre  est 
dans  son  dernier  quartier  ;  lorsqu'un  tiers  seulement  du  disque  de 
la  lune  nous  apparaît,  les  deux  tiers  du  disque  de  la  terre  sont 
visibles  pour  un  observateur  placé  sur  la  lune,  et  ainsi  de  suite. 
La  (erre  restant  toujours  au-dessus  de  l'horizon,  pour  les  divers 
points  de  la  partie  de  la  surface  delà  lune  qui  est  tournée  de  notre 
côUS  on  voit  que,  pour  tous  ces  points,  la  terre  doit  éclairer  la 
surface  de  la  lune  pendant  les  nuits.  El  si  l'on  considère  spéciale- 
ment le  point  que  nous  voyons  au  centre  du  disque  de  la  lune,  on 
reconnaît  sans  peine  qu'en  ce  point  la  terre  est  dans  son  premier 
quartier  au  commencement  de  chaque  nuit,  et  dans  ton  dernier 
quartier  à  la  fin  ;  les  nuits  doivent  donc  toujours  y  être  très-for- 
tement éclairées  par  la  terre. 

§  222.  Montagne»  de  la  l«me.  —  Il  suffit  d'observer  la  lune 
avec  une  lunette  d'un  faible  grossissement,  pour  reconnaître  tout 
de  suite  que  sa  surface  présente  des  aspérités  très-prononcées»  La 
/fy.280,  qui  représente  la  lune  vue  dans  une  lunette,  à  une  époque 
comprise  entre  la  nouvelle  lune  et  le  premier  quartier,  peut  don- 
ner une  idée  de  ce  qu'on  aperçoit  dans  ces  circonstances.  L'irrégula- 
rité du  bord  intérieur  de  ce  croissant  metbien  en  évidence  la  rugo- 
sité de  la  surface  de  la  lune.  On  voit  en  outre,  jusqu'à  une  certaine 
distance  de  ce  bord,  des  aspérités  et  des  cavités  qui,  étant  éclairées 
obliquement  pat' le  soleil,  produisent  des  ombres  très-caractéris- 
tiques. Ces  ombres,  observées  plusieurs  jours  de  suite,  augmentent 
ou  diminuent  d'étendue  et  d'intensité,  suivant  que  l'obliquité  des 
rayons  solaires  sur  la  partie  correspondante  de  la  surface  de  la  lune 
varie  dans  un  sens  ou  dans  l'autre.  On  doit  donc  regarder  la  lune 
comme  étant  un  globe  solide  recouvert  de  montagnes. 

En  effectuant  certaines  mesures  micrométriques,  on  parvient 
facilement  à  déterminer  la  hauteur  des  principales  montagnes 
de  la  lune.  Nous  allons  donner  une  idée  des  moyens  que  l'on  em- 
ploie pour  y  arriver. 

Supposons,  pour  simplifier,  que  la  lune  soit  à  son  premier 
quartier.  Il  arrive  souvent,  dans  ce  cas,  que  l'on  aperçoit  un  point 
brillant  a,  fig.  281,  dans  la  partie  obscure  de  la  lune,  et  à  peu  de 
distance  du  bord  rectiligne  mn  qui  limite  la  partie  éclairée.  Ce 
point  brillant  est  évidemment  le  sommet  d'une  montagne,  dont 
toute  la  partie  inférieure  est  dans  l'ombre,  et  qui  s'élève  assez 
pour  être  atteinte  par  les  rayons  solaires  qui  passent  près  de  la 
lune  sans  la  rencontrer.  Considérons  en  particulier  un  rayon 
àc,  qui  touche  la  surface  de  la\une  ex\  c,  ^l  c\ui  vient  aboutir  au 


lit  LOIS  DO    MOUVIMKRT  M  LA   LTIHE. 

sommet  a  do  la  montagne.  Un  plan,  imnc  par  ce  rayon  et  par  le 

D  centre  de  In  lune,  coupera  l'astre  sui- 
vant un  cercle  tel  que  /■orc'  ■  le  rayon 
de  lumière  dont  il  s'agit  sera  une  tan- 
gente iV  h  ce  cercle,  et  le  sommet  de 
la  montagne  sein  situe"  en  «',  sur  celle 
liingcnte,  il  une  distance  du  point  de 
contact  c'  égale  à  st.  Si,  a  l'aide  d'un 
micromètre  à  fils  parallèles,  on  me 
sure  la  grandeur  apparente  de  la  dis- 
tance ne,  on  rounaUrn  les  deux  côtés 
oc',  ne'  du  triangle  rectangle  BtV, 
puisque  oé  est  le  ruyon  de  la  lune  ;  ces 
îlem  côtés  étant  évalués  en  seconde", 
on  en  conclura,  également  en  secondes, 
la  grandeur  de  l'hypoténuse  oa ' ,  c'est- 
à-dire  de  la  distance  du  sommet  de  la 
montagne  au  centre  de  la  lune.  En  re- 
tranchant le  rayon  oe'  de  la  distance 
on',  il  restera  la  hauteur  du  sommet 
de  la  montagne  au-dessus  de  la  surface 
de  la  lune.  Cette  hauteur  sera  repré- 
sentée par  un  nombre  de  seconde*,  qui 
ne  sera  autre  chose  que  l'angle  cous 
lequel  on  la  verrait  de  face,  à  U  dis- 
■  lance  à  laquelle  se  trouve  la  luoo  ;  on 
en  conclura  facilement  ton  rapport  au 
SA  rayon  de  la  terre,  et  par  suite  sa  valeur 
^g^^H  en  mètres.  Il  est  aisé  de  voir  que  cette 
méthode  donnera  généralement  une 
valeur  trop  petite,  pour  la  hauteur  de 
la  montagne  sur  laquelle  aura  porté 
l'observation  ;  car,  pour  que  le  sommet 
de  la  montagne  soit  assez  éclairé  pour 
être  aperçu  de  la  terre,  il  fa utj  non- 
seulement  qu'elle  atteigne  la  région 
de  l'espace  dans  laquelle  peaètreat 
les  rayons  solaires  que  la  lui»  laisse 
passer,  mais  encore  qu'elle,  l'élève 
p.    ÎM  d'une  certaine  quantité  dnna  cette  ré- 

'*'    2'  gion. 

M  existe  une  autre  méthode,  qui  ctt  toiAt*»w  la  mesure  de 
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l'ombre  que  les  montagnes  projettent  sur  la  surface  de  la  lune, 
du  côté  opposé  au  soleil.  Voici  en  quoi  elle  consiste.  Supposons 
encore  que  la  lune  soit  à  son  premier  quartier.  Une  montagne  a, 
fig.  282,  projette  une  ombre  ac.  Le  rayon  solaire  ba,  qui  passe 
très-près  du  sommet  de  la  montagne,  doit  donc  venir  percer  la 
surface  de  la  lune  en  c.  Si  nous  menons  encore  un  plan  par  ce 
rayon  et  par  le  centre.de  la  lune,  ce  plan  coupera  la  surface  de 
la  lune  suivant  un  cercle  tel  que  pqrs,  et  le  rayon  solaire,  dirigé 
suivant  b'c',  percera  ce  cercle  en  c'.  En  mesurant  la  dislance  cd, 
qui  est  égale  à  c'd',  on  connaîtra  les  deux  côtés  oc',  c'd',  du  trian- 
gle rectangle  d'oc',  et  l'on  en  déduira  l'angle  o&d'.  L'angle  o&ct, 
qui  est  le  supplémont  de  oïd*,  sera  donc  connu.  D'ailleurs  on 
pourra  aussi  mesurer  la  longueur  ac  de  l'ombre,  longueur  qui  est 
égale  à  a'c';  on  connaîtra  doue  un  angle  ocW,  et  les  deux  côtés 
adjacents,  dans  le  triangle  oaV,d'où  l'on  déduira  le  côté  oa'.  En 
retranchant  le  rayon  od  de  cette  distance  oa'  du  sommet  de  la 
montagne  au  centre  de  la  lune,  on  trouvera  la  hauteur  du  sommet 
de  la  montagne  au-dessus  de  la  surface  de  la  lune. 

Pour  faire  concevoir  en  quoi  consiste  chacune  de  ces  deux 
méthodes,  nous  avons  supposé  que  la  lune  était  dans  sou  pre- 
mier quartier.  11  est  aisé  de  voir  qu'au  moyen  de  certaines  modi- 
fications, ces  deux  méthodes  peuvent  servir  l'une  et  l'autre  à  la 
détermination  de  la  hauteur  des  montagnes  de  la  lune,  lorsque 
l'astre  ne  se  trouve  pas  précisément  dans  cette  phase  particu- 
lière. Mais  nous  n'entrerons  pas  dans  plus  de  détails  sur  ce 
point,  notre  but  étant  uniquement  de  faire  comprendre  la  pos- 
sibilité de  mesurer  la  hauteur  des  montagnes  de  la  lune  avec  un 
certain  degré  d'exactitude. 

MM.  Béer  et  Madler,  de  Berlin,  après  avoir  effectué  un  très- 
grand  nombre  de  mesures,  dans  les  diverses  parties  de  l'hémi- 
sphère lunaire  qui  est  tourné  vers  la  terre,  ont  trouvé  22  monta- 
gnes dont  la  hauteur  surpasse  4  800  mètres  (hauteur  du  mont 
Blanc).  Voici  celles  dont  la  hauteur  est  la  plus  grande  ;  elles  sont 
désignées  par  les  noms  qui  leur  ont  été  attribués  par  Riccioli,  et 
qui  sont  généralement  adoptés  : 

Dorfel 7  603 

Newton   7  264 

Casatus 6  956 

Curtius 6  769 

Calippus 6  216 

Tycho 6  15t 

Huygliens Ç>  &S& 
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Les  mômes  astronomes  ont  construit  une  belle  carte  de  la  lune, 
dont  on  voit  ici  un  extrait  (planche  III.)  Les  diverses  particulari- 
tés que  présente  la  surface  de  la  lune  y  sont  figurées  dans  le  sys- 
tème de  projection  orthographique  (§  i  13).  Ce  système  de  projec- 
tion, pcuconvenable  pour  représenter  un  hémisphère  de  la  terre, 
parce  que  les  régions  situées  vers  les  bords  de  l'hémisphère  y  sont 
trop  déformées,  est  au  contraire  celui  qui  convient  le  mieux  pour 
la  lune.  Il  donne  à  la  surface  de  cet  astre  précisément  la  disposi- 
tion sous  laquelle  elle  se  présente  à  nous;  car  les  rayons  visuels 
qui  joignent  notre  œil  aux  divers  points  de  la  surface  de  la  lune, 
sont  sensiblement  parallèles  entre  eux,  et  perpendiculaires  au 
plan  du  grand  cercle  qui  sert  de  limite  à  l'hémisphère  tourné  vers 
nous. 

§  223.  Notloms  «ar  la  eanatttattaa  4e  la  lame.— Lorsque 
nous  nous  sommes  occupés  d'étudier  les  particularités  que  pré- 
sente la  surface  du  soleil,  nous  avons  reconnu  que  tout  ce  qu'on 
aperçoit  sur  celle  surface  est  éminemment  variable.  Les  taches 
que  Ton  y  a  observées  à  une  certaine  époque  subsistent  bien  pen- 
dant quelque  temps,  et  peuvent,  par  leur  mouvement  commun, 
rendre  sensible  la  rotation  du  soleil  sur  lui-même  ;  mais  ces  ta- 
ches se  déforment  peu  à  peu,  et  finissent  par  disparattre,  tandis 
que  d'autres  se  produisent  dans  des  régions  où  il  n'y  en  avait  pas 
auparavant.  A  la  surface  de  la  lune,  les  choses  se  passent  tout  au- 
trement; tout  y  paraît  immuable.  Quelle  que  soit  l'époque  à  la- 
quelle on  observe  celte  surface,  on  lui  trouve  toujours  le  même 
aspect  ;  il  n'y  a  de  différence  que  dans  les  ombres  projetées  par 
les  aspérités  qui  la  couvrent,  suivant  que  le  soleil  les  éclaire  de 
telle  ou  telle  manière. 

Ces  aspérités  ou  montagnes  de  la  lune,  dont  plusieurs  atteignent 
une  grande  hauteur  (§  222),  présentent  un  caractère  particulier 
et  extrêmement  remarquable  :  elles  affectent  presque  toutes  la 
forme  d'un  bourrelet  circulaire,  au  milieu  duquel  existe  une  ca- 
vité dont  le  fond  est  quelquefois  au-dessous  du  niveau  des  parties 
environnantes  de  la  surface  de  la  lune.  La  ftg.  283  peut  donner 
une  idée  de  cette  forme  générale  des  montagnes  de  la  lune.  Sou- 
vent, comme  on  le  voit  sur  cette  figure,  il  existe  au  milieu  de  la 
cavité  centrale  une  montagne  isolée,  en  forme  de  pic.  Il  suf- 
fit de  jeter  les  yeux  sur  la  carte  ci-jointe  (planche  III),  pour 
voir  que  les  montagnes  de  cette  forme  y  sont  extrêmement 
nombreuses;  si  elles  paraissent  elliptiques,  vers  les  bords  de 
la  carte,  cela  tient  au  système  de  projection  qui  a  été  adopté 
dans  sa  construction,  et  qui  reptteevite  wv  vaccourci  ces  mon- 
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tagoes  situées  près  du  contour  de  l'hémisphère  tourné  vers 
On  peut  se  faire  une  idée  assez  nette  de  ces  montagnes  circu- 


laires de  la  lune,  en  les  comparant  aux  cratères  des  volcans 
éteints  qui  existent  sur  la  surface  de  la  terre.  11 7  a  cependant, 
entre  les  volcans  de  la  terre  et  les  montagnes  de  la  lune,  une 
différence  essentielle  :  c'est  que  ces  dernières  ont  des  dimensions 
transversales  incomparablement  plus  grandes  que  celles  des  vol- 
cans. Il  serait  difficile  d'admettre  que  des  cratères  d'éruption  aient 
pu  avoir  des  diamètres  si  considérables.  Aussi  regarde-t-on  plu- 
tôt ces  montagnes  de  la  lune  comme  étant  analogues  à  certains 
cirques  montagneux  que  l'on  rencontre  sur  la  terre,  et  auxquels 
on  donne  en  géologie  le  nom  de  cratères  de  soulèvement.  Parmi 
les  plus  grandes  montagnes  circulaires  de  la  lune,  on  peut  citer 
Tjcîio  et  Archimède  qui  ont,  la  première  91  200  mètres,  et  la  se- 
conde 87  900  mètres  de  diamètre;  à  partir  de  là,  on  en  trouve 
pour  ainsi  dire  de  toutes  les  dimensions,  jusqu'à  celles  qui  sont 
trop  petites  pour  qu'on  puisse  les  distinguer  facilement  avec  les 
lunettes.  Comme  termes  de  comparaison  pris  sur  la  terre,  nous 
pouvons  citer  le  cirque  de  l'Ile  de  Cevlan  dont  le  diamètre  est  de 
70  000  mètres,  le  cirque  dé  l'Oisans  (Dauphiné)  dont  le  diamètre 
est  de  20 000  mètres,  et  le  cirque  du  Canlal  (Auvergne)  dont  le  dia- 
mètre est  de  10  000  mètres.  Quant  aux  volcans  terrestres,  leurs 
diamètres  sont  beaucoup  moindres  :  celui  de  l'KIna,  dans  son 
maximum,  a  été  de  1  500  mètres  ;  celui  du  Vésuve  n'a  atteint  que 
700  mètres;  celui  du  Puy  de  Pariou  (volcan  éteint  de  l'Auver- 
gne) est  seulement  de  310  mètres. 

Les  taches  grisfllres  que  l'on  aperçoit  à  l'œil  nu  sur  le  disque 
de  la  lune  ne  sont  autre  chose  que  des  parties  de  la.  vKfcsA  &« 
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l'astre  qui  réfléchissent  moins  bien  les  rayons  solaires  que  les 
régions  environnantes.  On  remarque  que  ces  parties  moins  bril- 
lantes ne  renferment  presque  pas  de  montagnes,  Hévélius  leur 
avait  donné  le  nom  de  mers;  mais  nous  allons  voir  que  ce  nom, 
qui  a  été  conservé  Jusqu'à  présent,  ne  se  rattache  qu'à  une  idée 
fausse,  puisqu'il  ne  peut  pas  exister  d'eau  à  ht  surface  de  la 
lune. 

§  224. 11  est  naturel  de  se  demander  si  la  lune  estentourée  d'une 
atmosphère  gazeuse  comme  la  terre.  Cette  question  peut  être 
complètement  résolue  au  moyen  de  diverses  observations  très- 
simples,  comme  nous  allons  le  voir. 

Nous  pouvons  affirmer  d'abord  que,  s'il  existe  une  atmosphère 
autour  de  la  lune,  cette  atmosphère  ne  renferme  jamais  de  nua- 
ges, comme  celle  uu  milieu  de  laquelle  nous  vivons  ;  car  ces 
nuages  nous  cacheraient  nécessairement  certaines  portions  delà 
surface  de  l'astre,  et  il  en  résulterait  un  aspect  général  qui  varie- 
rait d'un  instant  à  un  autre,  suivant  que  les  nuages  seraient  plus 
ou  moins  nombreux,  ou  bien  qu'ils  couvriraient  telle  ou  telle 
partie  du  disque.  Nous  savons,  au  contraire,  que  le  disque  lu 
'  naire  se  présente  toujours  à  nous  avec  le  même  aspect,  et  que 
rien  ne  s'oppose  jamais  à  ce  que  nous  apercevions  les  aspérités 
qui  existent  dans  les  diverses  parties  de  la  surface  de  l'astre, 
quand  ces  panies  sont  directement  éclairées  par  les  rayons  du 
soleil. 

Ainsi  nous  savons  déjà  que  l'atmosphère  de  la  lune,  si  elle 
existe,  reste  toujours  entièrement  transparente.  Mais  nous  pou- 
vons aller  plus  loin.  Une  atmosphère  transparente  doit  occasionner 
sur  la  surface  de  la  lune  un  phénomène  analogue  à  notre  crépus* 
cule(§  1 37).  Une  moitié  de  la  lune  recevant  directement  la  lumière 
du  soleil,  à  un  instant  donné,  les  rayons  solaires  doivent  être 
renvoyés  par  l'atmosphère  de  la  lune  dans  une  portion  de  l'autre 
moitié,  de  manière  à  y  répandre  une  certaine  clarté  décroissant 
graduellement  à  partir  des  bords  de  l'hémisphère  directement 
éclairé.  La  lune,  vue  de  la  terre,  devrait  donc  présenter  une  par- 
tie brillante  et  une  partie  obscure,  mais  sans  qu'il  y  ait  de  tran- 
sition brusque  de  Tune  à  l'autre;  il  devrait  y  avoir  une  dégrada- 
tion insensible  de  lumière,  dans  une  certaine  largeur,  depuis  la 
partie  qui  est  tournée  vers  le  soleil,  jusqu'à  celle  qui,  étant  tournée 
du  côté  opposé,  est  tout  à  fait  invisible  pour  nous.  Or,  il  n'en  est 
rien  ;  la  partie  éclairée  et  la  partie  obscure  de  la  lune  sont  sé- 
parées l'une  de  l'autre  par  une  ligne  extrêmement  nette  et  trau- 
ebée.  £elte  ligne  est  plus  ou  moins  sinueuse  et  irrégulière,  à 
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cause  des  aspérités  de  la  surface  de  la  lune  ;  mais  elle  ne  présente 
aucune  trace  de  cette  dégradation  de  lumière,  qui  serait  la  con- 
séquence nécessaire  de  l'existence  d'une  atmosphère  autour  de  la 
lune.  On  voit  donc  qu'on  est  obligé  d'admettre  que  la  lune  n'a 
pas  d'atmosphère,  ou  au  moins  que  si  elle  en  a  une,  elle  doit  être 
très-faible,  puisque  le  crépuscule  auquel  elle  donne  lieu  est  tout 
à  fait  insensible  pour  nous. 

Mais  il  existe  un  autre  moyen  plus  précis,  à  laide  duquel  l'ab- 
sence d'atmosphère  autour  de  la  lune  a  été  complètement  mise 
hors  de  doute.  Voici  en  quoi  il  consiste.  Lorsque  la  lune,  en  vertu 
de  son  mouvement  propre  sur  la  sphère  céleste,  vient  à  passer 
devant  une  étoile,  on  peut  observer  avec  une  grande  exactitude 
l'instant  précis  de  la  disparition  de  l'étoile,  et  aussi  l'instant  pré- 
cis de  sa  réapparition;  on  en  conclut  la  durée  de  l'occultation  de 
l'étoile.  D'un  autre  côté,  d'après  la  connaissance  que  Ton  a  des 
lois  du  mouvement  de  la  lune,  et  de  son  diamètre,  on  peut  par- 
faitement déterminer,  par  le  calcul,  quelle  est  la  corde  du  disque 
lunaire  dont  les  divers  points  sont  venus  se  placer  dans  la  direc- 
tion môme  de  l'étoile,  et  en  comparant  la  longueur  de  la  corde 
ainsi  obtenue  avec  la  vitesse  que  possède  la  lune  sur  la  sphère  cé- 
leste au  moment  de  l'occultation,  on  peut  en  déduire  le  temps 
que  la  lune  a  dû  employer  à  s'avancer  dans  le  ciel  d'une  quantité 
égale  à  cette  corde.  Or,  on  trouve  toujours  que  ce  temps  est  égal 
à  la  durée  de  l'occultation,  telle  que  l'observation  l'a  fournie; ou 
du  moins  la  différence  qui  existe  entre  ces  deux  temps  est  tou- 
jours assez  faible  pour  qu'on  puisse  la  regarder  comme  résultant 
uniquement  des  erreurs  d'observation.  Pour  peu  qu'on  y  réflé- 
chisse, on  verra  que  le  temps  employé  par  la  lune  à  marcher  sur 
la  sphère  céleste  d'une  quantité  égale  à  la  corde  de  son  disque  qui 
passe  devant  l'étoile,  doit  en  effet  être  la  durée  exacte  de  l'occul- 
tation, en  supposant  que  les  rayons  de  lumière  venus  de  l'étoile 
n'éprouvent  aucune  déviation  dans  leur  passage  près  de  la  surface 
de  la  lune.  Mais,  si  ces  rayons  de  lumière  sont  tant  soit  peu  dé- 
rangés de  leur  roule  par  le  voisinage  de  la  lune,  il  doit  en  être 
tout  autrement.  Or,  c'est  ce  qui  arriverait  précisément,  si  lu  lune 
était  entourée  d'une  atmosphère.  Au  lieu  que  l'occultation  com- 
mence à  l'instant  précis  où  la  lune  vient  toucher  le  rayon  qui  va 
de  l'étoile  E,  fig.  284,  à  l'œil  0  de  l'observateur,  l'étoile  resterait 
visible  encore  quelque  temps  après,  parce  que  les  rayons  tels  que 
Km,  seraient  infléchis  par  l'atmosphère  lunaire,  de  manière  à 
pouvoir  encore  arriver  à  l'œil,  malgré  l'interposition  réelle  du 
corps  de  la  lune  entre  l'œil  et  l'étoile  ;  par  la  même  ratwm 
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tivement  les  décries  circonstances  que  doit  présenter  ce  mou ve- 
ment  absolu  de  la  lune,  on  reconnaît  qu'elle  décrit  dans  l'espace 
une  ligue  sinueuse  telle  que  Ll/L"l  "L",  fiy.  284,  pendant  que  la 
terre  parcourt  son  orbite  elliptique  TTTTT1*  autour  du  so- 
leil S.  On  voit  en  effet  que,  la  lune  étant  en  L  lorsque  la  terre  est 
enT,  en  1/  lorsque  la  terre  est  en  T,  et  ainsi  de  suite,  un  obser- 
vateur placé  sur  la  terre  doit  apercevoir  cet  astre  successivement 
dans  les  mêmes  direc lions  que  si,  la  terre  étant  immobile,  la 
lune  tournait  autour  d'elle.  L'intervalle  de  temps  compris  entre 
deux  retours  successifs  de  la  lune  à  des  positions  telles  que  L  et 
L",  dans  lesquelles  elle  se  trouve  dans  la  direction  même  do 
soleil,  forme  ce  que  nous  avons  appelé  une  lunaison  (§  212)  ;  et 
comme  la  duréo  d'une  lunaison  est  contenue  un  peu  plus  de 
douze  fois  dans  une  année,  il  s'ensuit  que  la  courbe  sinueuse  dé- 
crite par  la  lune  dans  l'espace  préseute,  le  long  de  l'orbite 
TTT"...  de  la  terre,  un  peu  plus  de  douze  sinuosités  complètes 
telles  que  LL/LT'"!*".  Les  diverses  parties  de  ces  sinuosités  sont 
d'ailleurs  beaucoup  plus  rapprochées  de  l'orbite  de  la  terre  que 
ne  l'indique  la  figure,  puisque  la  distance  LT,  LT,  LVT",...  de 
la  lune  à  la  terre,  n'est  que  la  400e  partie  de  la  distance  ST  de 
la  terre  au  soleil  (§  203).  C'est  pour  rendre  la  forme  de  cette  li- 
gne sinueuse  plus  sensible,  qu'on  Ta  construite  ici  en  exagérant 
la  distance  de  la  lune  à  la  terre  relativement  à  celle  de  la  terre 
au  soleil. 

§  220.  Périodes  astronomiques  déduites  des  mouve- 
ments du  soleil  et  de  la  lune.  —  La  comparaison  de  certains 
nombres,  relatifs  aux  mouvements  du  soleil  et  de  la  lune,  a  con- 
duit les  astronomes  à  la  découverte  de  quelques  périodes  qui  ont 
joué  un  grand  rôle  dans  l'histoire  de  l'astronomie,  et  qui  sont 
encore  de  quelque  utilité  de  nos  jours.  Nous  allons  faire  connaî- 
tre les  plus  importantes. 

Si  les  nœuds  de  l'orbite  de  la  lune  n'étaient  pas  animés  du 
mouvement  rétrograde  dont  nous  avons  parlé  (§  209),  l'intervalle 
de  temps  compris  entre  deux  coïncidences  successives  du  soleil 
avec  l'un  de  ces  nœuds  serait  précisément  l'année  sidérale  (§  188). 
Mais,  en  vertu  du  mouvement  rétrograde  des  nœuds,  cet  iuter- 
valle  de  temps  est  plus  court  ;  sa  valeur  est  de  346i,6i  9  ;  c'est  ce 
qu'on  nomme  la  révolution  synodique  des  nœuds  de  la  lune.  En  pre- 
nant 19  fois  cette  durée,  on  trouve  6  585i,76.  D'un  autre  côté, 
d'après  la  durée  que  nous  avons  assignée  aune  lunaison  (§  212), 
on  trouve  que  223  lunaisons  font  6  585^,32.  Ainsi  19  révolutions 
syaodiques  des  nœuds  de  la  lune  font  à  très-peu  près  223  lunai- 
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sons.  Celle  période,  qui  comprend  environ  18  ans  11  jours,  a 
beaucoup  servi  et  sert  encore  à  la  prédiction  des  éclipses,  comme 
nous  le  verrons  bientôt.  Elle  était  connue  des  Chaldéens  sous  le 
nom  de  Saros. 

On  trouve  facilement  que  235  lunaisons  font  6<.t30i,69  ;  et  que 
19  années  tropiques  (§  188)  fontt>93$,60. 11  en  résulte  que  19  an- 
nées tropiques  font  à  très-peu  près  235  lunaisons.  Au  moyen  de 
cette  période,  nommée  cycle  lunaire,  ou  cycle  de  Méthon  (du  nom 
de  son  inventeur),  il  suffisait  d'avoir  observé  et  noie  les  dates  des 
pleines  lunes  et  des  nouvelles  lunes  pendant  19  ans,  pour  pou- 
voir les  prédire  ensuite  indéfiniment  ;  car  il  est  clair  que,  si  l'on 
considère  des  périodes  successives  de  19  années,  dans  chacune 
d'elles,  ces  dates  doivent  se  reproduire  exactement  de  la  môme 
manière  que  dans  les  autres.  Une  première  période  de  19  ans 
ayant  été  prise  arbitrairement,  toutes  les  années  qui  l'ont  suivie 
ont  été  réparties  en  périodes  de  môme  durée,  qui  se  sont  succédé 
sans  interruption  ;  les  diverses  années  d'une  môme  période  ont 
d'ailleurs  été  distinguées  les  unes  des  autres  par  des  numéros 
d'ordre,  depuis  i  jusqu'à  19.  Le  numéro  que  porte  une  année 
quelconque,  dans  une  des  périodes  dont  il  s'agit,  est  ce  qu'on 
nomme*  le  nombre  d'or  ;  cette  dénomination  vient  de  ce  que  les 
Grecs,  qui  attachaient  une  grande  importance  au  cycle  de  Méthon 
pour  la  fixation  de  leurs  fêles,  avaient  décidé  que  la  découverte 
de  cet  astronome  serait  inscrite  en  lettres  d'or  sur  leurs  monu- 
ments publics.  En  1853,  le  nombre  d'or  est  1 1  ;  cela  veut  dire  que 
l'année  1853  est  la  IIe  d'une  de  ces  périodes  de  19  ans  dont 
nous  venons  de  parler. 

Une  année  commune  de  36.H  jours  renferme  52  semaines  et  1 
jour.  11  en  résulte  que,  d'une  année  à  l'autre,  les  jours  de  môme 
date  n'occupent  pas  la  môme  place  dans  la  semaine  dont  ils  font 
partie.  Ainsi  le  1  "janvier  1850  étant  un  mardi, le  Ier  janvier  1851 
a  été  un  mercredi,  elle  1er  janvier  1852  un  jeudi.  Si  toutesles  an- 
nées étaient  de  365  jours,  il  arriverait  qu'au  bout  de  7  ans  les 
jours  de  môme  date  reprendraient  chacun  dans  la  semaine  la 
môme  place  qu'au  commencement.  L'intercalation  des  années 
bissextiles  vient  troubler  ce  résultat,  et  c'est  tantôt  au  bout  de  <> 
ans,  tantôt  au  bout  de  5  ans  que  cela  arrive,  suivant  que,  dans 
cet  intervalle  de  temps,  ily  auneou  deux  années  bissextiles.  Mais, 
en  prenant  un  intervalle  de  28  ans,  qui,  dans  le  cale  ud  lier  Julien, 
renferme  toujours  7  années  bissextiles,  et  qui  par  conséquent  se 
compose  dans  son  ensemble  d'un  nombre  exact  de  semaines,  on 
est  sur  qu'au  bout  de  ce  temps,  et  pendanl  \vcifc  \\wN^b\fcrà&& 
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de  même  durée,  les  divers  joun  des  semaines  successives  arri- 
veront tous  aux  mêmes  dates  que  pendant  les  28  premières  an* 
nées.  Cette  période  de  28  ans  se  nomme  qjcle  solaire.  Les  années* 
sont  également  réparties  en  groupes  de  28  ;  et  dans  chacun  de  ces 
groupes,  elles  portent  des  numéros  d'ordre  de  1  &  28.  Ainsi,  dans 
les  calendriers  pour  1853,  on  trouve  l'indication  suivante  :  cycle 
solaire,  14.  Cela  signifie  que  Tannée  1853  est  la  14*  d'un  de  ces 
groupes  de  28  ans.  L'usage  du  cycle  solaire  se  trouve  un  peu 
modifié,  lorsqu'on  suit  le  calendrier  Grégorien,  chaque  fois 
qu'on  passe  par  une  année  séculaire  qui  n'est  pas  bissextile* 

Le  cycle  des  indictions  romaines  est  une  période  de  15  ans,  qui 
a  été  adoptée  du  temps  des  empereurs  romains,et  qui  n'est  liée  & 
aucun  phénomène  astronomique*  Chaque  année  porte  un  numéro 
relatif  à  ce  cycle,  comme  pour  chacun  des  deux  précédents*  Ainsi, 
en  1853,  l'indiction  romaine  est  il. 

Les  trois  nombres  19,  28,  15,  qui  représentent  les  durées  des 
périodes  relatives  au  cycle  lunaire,  au  cycle  solaire  et  au  cycle  des 
indictions  romaines,  sont  premiers  entre  eux  deux  &  deux.  11  en 
résulte  que,  dans  l'espace  de  7  080  années  consécutives  (7  980  est 
égal  à  19  x  28  x  1 5),  il  n'y  a  pas  deux  années  qui  aient  le  même 
nombre  d'or,  le  même  cycle  solaire  et  la  même  indiction  romaine. 
En  sorte  que,  dans  un  pareil  intervalle  de  temps  de  7  980  ans,  la 
connaissance  des  trois  numéros  que  porte  une  année  quelconque, 
relativement  aux  trois  cycles  dont  il  est  question,  suffit  pour  dis- 
tinguer cette  année  de  toutes  les  autres.  Cette  considération  a 
conduit  à  adopter  une  nouvelle  période,  comprenant  7  980  ans,  à 
laquelle  on  donne  le  nom  de  période  julienne.  On  a  pris  pour  la  pre- 
mière année  de  cette  immense  période,  celle  qui  porte  le  numéro  I 
dans  chacun  des  trois  cycles  composants,  et  Ton  a  trouvé  que 
cette  première  année  delà  période  julienne  qui  comprend  l'épo- 
que actuelle,  est  l'année  4713  avant  J.-C.  La  môme  période,  com- 
mençante cette  époque  reculée,  ne  se  terminera  qu'en  Van  3267  ; 
elle  s'étend  donc  à  tous  les  temps  historiques  et  se  prolongera  en- 
core longtemps  dans  l'avenir  :  en  sorte  que,  pour  l'indication  des 
dates  dont  nous  pouvons  avoir  à  nous  occuper,  il  est  entièrement 
inutile  de  considérer  les  périodes  qui  l'ont  précédée  ou  qui  la  sui- 
vront. La  première  année  de  cette  période  julienne  forme  ainsi 
une  ère  particulière,  à  laquelle  on  rapporte  toutes  les  autres,  pour 
les  comparer.  L'année  1853  est  la  6  566e  à  partir  de  cette  ère.  D'a- 
près la  manière  dont  la  première  année  de  la  période  a  été  choisie, 
si  Ï on  divise  le  nombre  6  566  successivement  par  chacun  des 
nombres  19, 28, 15,  on  doil\rou\er  ^ovir  le  reste  de  ces  trois  divi- 
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sions  les  nombres  if,  14,  fi,  qui  sont  le  nombre  d'or,  le  cycle 
solaire,  et  l'indiction  romaine  relatifs  à  Tannée  1853  :  c'est  ce 
qui  a  lieu  en  effet,  comme  on  peut  le  vérifier. 
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§  227.  Il  arrive  de  temps  en  temps  que  le  disque  du  soleil 
perd  pendant  quelques  heures  la  forme  circulaire  que  nous  lui 
connaissons.  Ce  disque  s'échancre  d'un  côté  ;  l'échancrure  aug- 
mente progressivement  d'étendue;  puis  bientôt  elle  diminue  peu 
à  peu,  et  finit  par  s'anéanlir,  en  laissant  le  disque  de  l'astre  tel 
qu'il  était  avant  le  commencement  de  ce  singulier  phénomène. 
Quelquefois  l'échancrure  du  disque  s'étend  à  un  tel  point  qu'elle 
finitpar  le  couvrir  complètement,  et  que  le  soleil  disparaît  pendant 
quelques  minutes  ;  au  bout  de  ce  temps,  l'astre  reparaît  en  pas- 
sant successivement,  et  en  sens  inverse,  par  les  diverses  phases 
qu'il  avait  présentées  avant  sa  disparition. 

La  lune  éprouve  aussi  de  temps  à  autre  des  modifications  ana- 
logues dans  la  forme  de  son  disque,modiflcalions  qui,  tout  en  ayant 
une  certaine  ressemblance  avec  les  phases  de  cet  astre  (§  196),  ne 
doiveut  pas  être  confondues  avec  elles,  tant  à  cause  de  leur  durée 
qui  n'est  jamais  que  d'une  fraction  de  jour,  qu'en  raison  de  la 
grandeur  et  de  l'irrégularité  des  intervalles  de  temps  compris 
entre  les  époques  auxquelles  on  les  observe. 

Ces  phénomènes  remarquables,  qui  ont  été  pendant  longtemps 
une  cause  de  frayeur  pour  les  hommes,  et  qui  maintenant  ne  font 
plus  qu'exciter  la  curiosité,  sont  ce  qu'on  nomme  des  éclipses.  Les 
éclipses  de  soleil  arrivent  toujours  au  moment  de  la  nouvelle  lune, 
et  les  éclipses  de  lune,  toujours  au  moment  de  la  pleine  lune.  Cette 
circonstance  a  depuis  longtemps  fait  connaître  la  cause  à  laquelle 
on  devait  les  attribuer.  Au  moment  de  la  nouvelle  lune,  la  lune, 
passant  entre  la  terre  et  le  soleil,  peut  dérober  à  nos  regards  une 
portion  plus  ou  moins  grande  de  cet  astre  :  c'est  ce  qui  produit 
les  éclipses  de  soleil.  Au  moment  de  la  pleine  lune,  la  terre  se 
trouve  entre  le  soleil  et  la  lune  ;  elle  peut  donc  empêcher  les 
rayons  solaires  d'arriver  sur  la  surface  de  ce  dernier  astre,  qui 
cessera  dès  lors  de  présenter  l'aspect  brillant  sous  lequel  on  le 
voyait  quelque  temps  auparavant,  et  il  en  résultera  une  éclipse 
de  lune. 

Si  la  lune,  dans  son  mouvement  autour  de  la  terre,  restait  tou- 
jours dans  le  plan  de  l'écliptique*  il  est  doit  c\\sl\\^  v&ràX.'Wfefe 

iv. 
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éclipse  de  soleil  à  chaque  nouvelle  lune,  et  une  éclipse  de  lune  à 
chaque  pleine  lune.  Nous  savons  qu'il  n'en  est  pas  ainsi  :  les  éclipses 
sont  beaucoup  plus  rares  qu'elles  ne  le  seraient  dans  ce  cas.  Cela 
tient  à  ce  que  la  lune  se  meut  dans  une  orbite  inclinée  par  rapport 
au  plan  de  l'écliptique  ;  elle  se  trouve  tantôt  d'un  côté  de  ce  plan, 
tantôt  de  l'autre»  côté,  et  à  une  distance  qui  varie  d'un  instant  à 
un  autre  :  en  sorte  que,  au  moment  des  syzygies,  elle  passe  ordi- 
nairement assez  loin  de  la  ligne  qui  joint  le  centre  du  soleil  au 
centre  de  la  terre,  pour  qu'il  n'y  ait  pas  d'éclipsé.  Il  ne  peut  y  avoir 
d'éclipsé  qu'autant  qu'au  moment  de  la  nouvelle  lune  ou  de  la 
pleine  lune,  le  centre  de  la  terre  se  trouve  dans  le  plan  de  l'éclip- 
tique ou  suffisamment  près  de  ce  plan.  C'est  de  là  que  vient  le 
nom  é'écliptique  donné  au  plan  de  l'orbite  apparente  du  soleil 
autour  de  la  terre,  ou  de  l'orbite  réelle  de  la  terre  autour  du 
soleil. 

Nous  allons  entrer  dans  quelques  développements  relativement 
aux  circonstances  que  présentent  les  éclipses  de  soleil  et  de  lune, 
et  aux  moyens  que  l'on  emploie  pour  en  prédire  le  retour.  Nous 
commencerons  par  les  éclipses  de  lune,  qui  sont  de  beaucoup  les 
plus  simples. 

§  228.  Éclipses  de  lune.  —  Nous  venons  dédire  que  les  éclip- 
ses de  lune  sont  ducs  à  ce  que  la  terre,  en  s'interposant  entre  le 
soleil  et  la  lune,  empoche  les  rayons  solaires  d'arriver  sur  la  sur- 
face de  ce  dernier  astre.  Cherchons  d'abord  à  reconnaître  b'il  est 
possible  qu'il  en  soit  ainsi. 

Le  soleil  envoie  des  rayons  de  lumière  dans  toutes  les  directions. 
Ceux  de  ces  rayons  qui  sont  dirigés  vers  la  terre  sont  arrêtés  par 
la  présence  de  ce  corps  opaque  ;  et  il  en  résulte  que,  au  delà  de  la 
terre,  une  portion  de  l'espace  se  trouve  dans  l'ombre.  Imaginons 
un  cône  AOA',  fig.  286,  qui  enveloppe  complètement  le  soleil  S  et 


Fig.  286. 


la  terre  T,  en  touchant  leurs  surfaces  sur  tout  son  contour.  Il  est 

aisé  de  voir  qu'aucun  rayon  solaire,  en  supposant  qu'il  conserve 

constamment  sa  direction  rect\\\gne,  ue  nourra  pénétrer  dans  la 
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portion  de  ce  cône  qui  est  comprise  entre  son  sommet  et  la  terre; 
tandis  que,  si  Ton  prend  un  autre  point  quelconque  de  l'espace,  on 
verra  qu'il  peut  toujours  y  arriver  des  rayons  provenant,  sinon  de 
la  totalité,  au  moins  d'une  partie  de  1  h^néipJjtèirejolaiHilg^t 
tourné  vers  ce  point.  C'est  donc  la  partie  WP'.do  JcÔB*  quf  '«{in- 
stitue l'ombre  produite  par  la  terre  du  c^  Apposé  ftp  soleil.': 

Pour  que  la  lune  puisse  s'éclipser,  il  feut  Qu'elle  puisse  péné- 
trer dans  le  cône  d'ombre.  Voyons  dooe  quelle  art  la  longueur 
de  ce  cône.  Si,  par  le  point  T,  nous  menons  le  ligne  TC  p araDèle 
à  OA,  nous  aurons  deux  triangles  semblables  OBT,  TCS,  qui  ipoos 
donneront  la  proportion  :  ', 

OT__TS 

tb~~Sc' 

Si  nous  prenons  le  rayon  de  la  terre  TB  pour  unité,  SC,  qui  est 
la  différence  entre  le  rayon  du  soleil  et  le  rayon  de  la  terre,  sera 
égal  à  iit  (§  151)  ;  d'ailleurs  la  distance  TS  du  soleil  à  la  terre 
est  en  moyenne  égale  à  24  000  :  on  en  conclut  que  la  distance 
Oî  au  sommet  du  cône  d'ombre  au  centre  de  la  terre  est  égale  à  21 6 
rayons  terrestres.  Ce  résultat  nous  montre  que  la  lune  peut  pé- 
nétrer dans  le  cône  d'embre  de  la  terre,  puisque  la  distance  qui 
existe  entre  son  centre  et  celui  de  lit  terre  est  seulement  de  60 
rayons  terrestres.  On  peut  même  ajouter  que  la  lune,  en  péné- 
trant dans  le  cône  d'ombre,  peut  y  être  contenue  en  totalité.  Car, 
si  l'on  considère  la  section  transversale  du  cône,  au  milieu  de  la 
distance  OT,  c'est-à-dire  à  une  distance  du  point  T  égale  à  108 
rayons  terrestres,  le  diamètre  de  cette  section  est  égala  la  moi- 
tié du  diamètre  de  la  terre  ;  le  diamètre  de  la  section  fuite  à  une 
distance  du  point  T  égale  à  60  rayons  terrestres  seulement,  est 
donc  plus  grand  que  la  moitié  du  diamètre  de  la  terre  :  or  on  sait 
que  le  diamètre  de  la  lune  n'est  guère  que  le  quart  de  celui  de 
la  terre,  c'est-à-dire  qu'il  est  beaucoup  plus  petit  que  celui  de  la 
section  transversale  du  cône  d'ombre,  au  point  où  la  lune  vient 
pénétrer  dans  ce  cône.  Ainsi  non-seulement  la  lune,  dans  son 
.mouvement  autour  de  la  terre,  peut  rencontrer  le  cône  d'ombre 
projeté  par  ce  globe,  mais  encore  elle  peut  se  placer  tout  entière 
a  l'intérieur  de  ce  cône. 

§  229.  Lorsque  la  lune  ne  pénètre  qu'en  partie  dans  le  cône 
d'ombre  de  la  terre,  on  dit  que  l'éclipsé  est  partielle  ;  lorsqu'elle 
pénètre  complètement  à  l'intérieur  du  cône,  l'éclipsé  est  totale. 

Si  Ton  se  représente  la  lune  marchant d'uamo\\\W£^\Aifc\i«î^^- 
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ment  uniforme  elsuivaot  unedirectiouà  peu  prés  perpendiculaire 
à  celle  de  l'aie  du  cône  d'ombre,  on  te  ton  tout  de  mile  une  idée 
des  circonstances  principales  que  de- 
vra présenter  une  éclipse  de  lune, 
de  pu  il  le  moment  où  elle  commence 
jusqu'à  celui  où  elle  Unit.  D»ns  le  cas 
d'une  éclipse  partielle,  l'ombre  de  la 
terre  s'étend  de  plus  en  plus  sur  la 
surface  de  la  lune,  Jusqu'à  l'instant  où 
le  centre  de  l'astre  se  trouve  au  point 
de  son  orbite  le  plus  rapproché  de  l'axe 
du  conc  ;  a  partir  de  la,  l'ombre  aban- 
p.  donnelalunepeuâpeu.puis  finit  par 

dispanittrecomplétemeni.La  A?-  387 
peut  donner  une  idée  de  l'échancrure  que  présente  ledisque  delà 
lune,  lorsque  l'ombre  de  la  terre  se  projette  ainsi  sur  une  portion 
de  sa  surface.  Le  bord  abc  de  cette  éebancrure  est  une  partie  du 
contour  de  la  section  transversale  faite  danslecone  d'ombre  k  l'en- 
droit où  se  trouve  la  lune;  la  forme  arrondie  de  ce  bord,  qu'ilest 
impossible  de  ne  pas  remarquer  lorsqu'on  observe  une  éclipse,  ma- 
nifeste d'une  manière  i*vident«  la  rondeur  delà  surface  delà  terre, 
rondeur  que  nous  avons  constatée  tout  d'abord  au  moyen  d'obser- 
vations simples  faites  à  la  surrace  même  du  globe  (§§  54  et  55). 

Dans  le  cas  d'une  éclipse  totale,  la  lune  pénétre  d'abord  peu  a 
peu  dans  le  cône  d'ombre;  son  disque  présente  une  échancrure 
de  plusen  plus  prononcée,  jusqu'au  moment  où  il  est  entièrement 
couvert  par  l'ombre  de  la  terre.  La  lune  reste  dans  cet  état  pen- 
dant un  certain  temps,  puis  elle  en  sort  en  repassant  successive- 
ment par  les  diverses  apparences  qu'elle  avait  présentées  précé- 
demment, mais  en  sens  inverse. 

g  230.  L'échancrure  du  disque  de  la  lune,  au  moment  où  cet 
astre  n'est  que  partiellement  éclipsé,  est  loin  d'être  aussi  nette  et 
aussi  tranchée  que  la  fig.  287  semble  l'indiquer.  L'ombre  pro- 
jetée par  la  terre  sur  la  lune  présente  une  pénombre  (§118), 
comme  cela  a  lieu  nécessairement  toutes  les  fois  qu'il  s'agit  de 
1'omhre  produite  par  un  corps  opaque  exposé  aux  ra vous  du  soleil.. 
Pour  nous  rendre  compte  de  l'étendue  de  cette  pénombre,  ima- 
ginons un  autre  cône  AO'A\  fig.  288,  ayant  son  sommet 0' entre 
le  soleil  et  la  terre,  et  enveloppant  le  soleil  S  et  la  terre  T  dans 
ses  deux  nappes  opposées  AO'A',  BCfB',  qui  touchent  les  surraces 
de  ces  deux  corps  par  tout  leur  contour.  Il  est  aisé  de  voir  que 
/ont  point  situé  a  l'intérieur  de,Yeaç>ic*CBB'C,  et  en  dehors  de 
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l'ombre  BOB7,  doit  recevoir  des  rayons  de  lumière  venant  d'une 
portion  seulement  de  l'hémisphère  du  soleil  tourné  de  son  côté  ; 


Fig.  288. 

d'un  pareil  point  on  ne  doit  apercevoir  qu'une  partie  du  disque 
du  soleil,  l'autre  partie  étant  masquée  par  la  terre,  qui  se  trouve 
interposée  entre  ce  point  et  le  soleil.  On  reconnaîtra  de  plus  très- 
facilement  que  la  portion  du  soleil  qui  envoie  des  rayons  de  lu- 
mière au  point  dont  il  s'agit,  est  d'autant  plus  grande  que  ce  point 
est  plus  rapproché  de  la  surface  extérieure  de  l'espace  CBB'C,  et 
d'autant  plus  petite,  au  contraire,  qu'il  est  plus  rapproché  de  la 
surface  de  l'ombre  pure  BOB'.  En  sorte  que,  pendant  que  la  lune 
s'avance  de  manière  à  pénétrer  dans  le  cône  d'ombre  de  la  terre, 
une  portion  quelconque  de  sa  surface  doit  commencer  à  perdre 
de  son  éclat  au  moment  où  elle  entre  dans  le  cône  CBB'C  ;  la 
lumière  doit  aller  ensuite  en  diminuant  progressivement,  à  me- 
sure que  cette  portion  de  surface  s'avance  vers  l'ombre  pure, 
pour  disparaître  tout  à  fait  à  l'instant  où  elle  franchit  la  limite 
extérieure  de  cette  ombre  pure. 

Les  diverses  parties  du  disque  de  la  lune  occupant,  à  un  instant 
donné,  des  positions  différentes  à  l'intérieur  de  cet  espace  qui  cor- 
respond à  la  pénombre,  il  doit  y  avoir  une  dégradation  insensible 
delumière,  depuis  les  points  qui  sont  éclairés  par  toute  la  surface 
du  soleil, jusqu'à  ceux  qui  n'en  reçoivent  aucun  rayon  lumineux. 
Mais  il  est  aisé  de  voir  que  le  diamètre  du  disque  de  la  lune  n'est 
pas  assez  grand  pour  qu'on  puisse  bien  y  distinguer  la  pénombre 
dans  toute  son  étendue.  La  largeur  angulaire  de  la  pénombre  est 
précisément  l'angle  CBO;  or  cet  angle  est  égala  l'angle  ABA',  qui 
n'est  autre  chose  que  le  diamètre  apparent  du  soleil,  vu  de  la  terre: 
et  comme  le  diamètre  apparent  de  la  lune  est  à  peu  près  le  môme 
que  celui  du  soleil,  il  en  résulte  que  la  lune  peut  occuper  à  peu 
près  toute  la  largeur  de  la  pénombre.  D'après  cela,  lorsqu'une 
portion  du  disque  de  la  lune  est  dans  l'ombre  pure,  l'autre  çoi*- 
tion  doit  être  tout  entière  dans   la  pénombre,  fcVwfc  faÀV\s&\&fe 


MO 


ÉCUPSI8  ET  OCCULTATIONS. 


pas  s'étendre  jusque  la  limite  opposée  de  celle  pénombre. 

Ce  qu'on  remarque  aisément,  c'est  le  passage  insensible  de 
l'ombre  pure  à  la  pénombre  ;  la  dégradation  de  teinte  qu'on  y  voit 
est  tellement  prononcée,  qu'il  est  impossible  d'indiquer  avec  pré- 
cision l'instant  où  un  point  remarquable  de  la  lune  quitte  la  pé- 
nombre pour  entrer  dans  l'ombre  pure,  ou  inversement. 

§  '231.  Outre  les  circonstances  que  nous  vtMift  #WtUîuer,  et 
qui  résultent  de  la  manière  dont  une  partie  des  rayons  solaires 
est  arrêtée  par  l'interposition  du  globe  terrestre  entre  le  soleil  et 
la  lune,  il  y  en  a  encore  d'autres  qui  sont  dues  à  la  présence  de 
l'atmosphère  de  la  terre,  et  que  nous  allons  faire  connaître. 

Pour  que  les  choses  arrivent  exactement  comme  nous  l'avons 
dit  jusqu'à  présent,  il  faut  que  les  rayons  solaires,  en  passant  près 
de  la  terre,  conservent  la  direction  rectiligne  qu'ils-avaient  au  mo- 
ment où  ils  sont  partis  du  soleil.  Mais  on  sait  qu'il  n'en  est  pas 
ainsi  pour  les  rayons  lumineux  qui  traversent  l'atmosphère  delà 
terre  ;  ces  rayons  changent  de  direction  chaque  fois  qu'ils  passent 
d'une  couche  d'uir  dans  une  autre  couche  d'une  densité  différente: 
lorsque,  après  avoir  pénétré  dans  l'atmosphère  d'un  côté,  ils  en 
sortent  d'un  autre  côlé  sans  avoir  rencontré  la  surface  de  la  terre, 
ils  doivent  avoir  éprouvé  dans  l'inlervalle  un  changement  notable 
de  direction.  Considérons  en  particulier  un  rayon,  tel  que  SA, 
fùj.  289,  qui  traverse  l'atmosphère  terrestre  en  passant  tout  près 


Fig.  2*9. 

delà  surface  du  sol.  La  direction  de  ce  rayon  au  point  A,  où  il  est 
devenu  pour  ainsi  dire  tangent  à  cette  surface,  n'est  pas  la  môme 
que  la  direction  qu'il  avait  avant  de  pénétrer  dans  l'atmosphère; 
la  déviation  qu'il  a  éprouvée  jusqu'au  point  A  est  de  plus  de  33' 
(§  i>9),  dans  les  circonstances  ordinaires.  Depuis  le  point  A,  jus- 
qu'à sa  sortie  de  l'atmosphère,  il  éprouve  une  nouvelle  déviation 
égale  à  la  précédente,  et  dans  le  même  sens  ;  en  sorte  que  la  di- 
rection  définitive  de  ce  ravou  \utu\v\&u\  fait  un  angle  de  plus 
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d'un  degré  avec  sa  direction  première.  Cette  déviation  totale 
qu'éprouve  un  rayon  de  lumière  qui  traverse  l'atmosphère,  sans 
s'arrêter  à  la  terre,  est  d'ailleurs  plus  ou  moins  grande,  suivant 
que  ce  rayon  s'approche  plus  ou  moins  de  la  surface  du  sol  ;  elle 
présente  tous  les  états  de  grandeur,  depuis  la  déviation  de  plus 
d'un  degré  relative  au  rayon  qui  pénètre  dans  les  couches  les 
plus  basses  de  l'atmosphère,  jusqu'à  une  déviation  nulle  corres- 
pondant au  rayon  qui  touche  la  couche  extérieure  de  l'atmo- 
sphère sans  y  pénétrer. 

On  comprend,  d'après  cela,  que  le  cône  d'ombre,  dont  nous  avons 
parlé  précédemment,  ne  doit  pas  être  privé  de  rayons  solaires 
dans  toute  son  étendue.  Les  rayons  qui  traversent  l'atmosphère 


terrestre  y  éprouvent  une  déviation  qui  les  rapproche  de  Taxe  de 
ce  cône.  Si  l'on  considère  ceux  de  ces  rayons  qui,  dirigés  d'abord 
suivant  les  génératrices  du  cône  AB,  A'B',  fig.  290,  pénètrent  jus- 
que dans  les  couches  inférieures  de  l'atmosphère,  et  continuent 
leur  route  après  avoir  passé  tout  près  de  la  surface  de  la  terre,  on 
verra  qu'ils  viennent  converger  en  un  point  D  beaucoup  plus  rap- 
proché de  la  terre  que  le  point  0.  Le  cône  BDB',  formé  par 
rayons,  divise  le  cône  d'ombre  BOB'  en  deux  régions  :  l'une,  in- 
térieure au  cône  BDB',  dans  laquelle  il  n'arrive  aucun  rayon  so- 
laire ;  l'autre,  extérieure  à  ce  cône  BDB',  dont  tous  les  points  sont 
traversés  par  des  rayons  solaires  déviés  de  leur  route  primitive 
par  l'atmosphère  de  la  terre. 

Si  l'on  détermine  la  distance  du  point  D  au  centre  de  la  terre, 
on  trouve  que  cette  distance  est  en  moyenne  de  42  rayons  terres- 
tres. On  voit  donc  que  la  lune  ne  peut  jamais  pénétrer  dans  l'es- 
pace BDB',  qui  est  complètement  privé  de  lumière  ;  au  moment 
d'une  éclipse  totale,  la  lune  est  tout  entière  contenue  dans  la  por- 
tion du  cône  d'ombre  BOB'  où  pénètrent  les  rayons  réfractés  par 
l'atmosphère  de  la  terre.  Aussi  arrive-t-il  que,  dans  une  pareille 
éclipse,  la  lune  ne  perd  pas  complètement  sa  lumière  ;  elle  est  en- 
core faiblement  éclairée  par  les  rayons  dont  nous  \e\\wûsA*,^^\fcx 
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On  observe  que  celle  faible  lumière  que  la  lune  conserve  dans 
les  éclipses  totales  présente  une  teinte  rougeâtre  très-prononcée» 
Quelques  points  brillants,  qu'Herschel  avait  remarqués  dans  eer^ 
taines  parties  de  la  surface  de  l'astre,  pendant  les  éclipses,  l'a- 
vaient même  porté  à  croire  qu'il  existait  sur  la  lune  quelques  vol- 
cans en  activité  ;  mais  on  ne  doit  voir,  dans  tout  cela,  que  l'effet  dû 
A  la  lumière  du  soleil,  arrivant  à  la  surface  de  la  lune  après  avoir 
subi  l'influence  de  l'air  atmosphérique.  L'air  arrête  une  portion 
de  la  lumière  qui  le  traverse,  et  la  réfléchit  dans  toutes  les  direc- 
tions, ce  qui  donne  lieu  à  la  lumière  diffuse;  mais  cette  action  de 
l'air  ne  s'exerce  pas  également  sur  les  diverses  lumières  élémen- 
taires qui  composent  la  lumière  blanche.  Les  rayons  de  l'extré- 
mité violette  du  spectre  solaire  sont  arrêtés  en  plus  grand  nombre 
que  ceux  de  l'extrémité  rouge;  c'est  ce  qui  occasionne  la  couleur 
bleue  du  ciel,  en  raison  de  la  prédominance  des  rayons  delà  pre- 
mière espèce  dans  la  lumière  diffuse;  c'est  ce  qui  produit  encore 
la  teinte  rougeâtre  des  nuages  éclairés  par  le  soleil,  in-  moment 
du  coucher  de  cet  astre,  en  raison  de  ce  que  la  lumière  qui  leur 
arrive,  ayant  traversé  une  grande  épaisseur  d'atmosphère,  con- 
tient une  plus  grande  proportion  des  rayons  de  la  seconde  espèce 
que  la  lumière  blanche.  On  comprend  donc  que  la  lumière  qui 
arrive  encore  à  la  surface  de  la  lune,  pendant  les  éclipses  totales 
de  cet  astre,  doil  avoir  une  teinte  rougeâtre,  puisqu'elle  ne  lui 
arrive  qu'après  avoir  traversé  une  grande  épaisseur  d'air  atmo- 
sphérique. Celte  lumière  rouge,  fortement  réfléchie  par  quelques 
sommets  de  montagnes  lunaires,  donne  lieu  aux  points  brillants 
qu'Herschel  avait  pris  pour  des  volcans  en  activité. 

§  232.  Prédiction  des  éclipses  de  lune.  —  Les  éclipses  de 
lune  étant  uniquement  dues  aux  positions  que  le  soleil  et  la  lune 
occupent  l'un  par  rapport  à  l'autre  dans  le  ciel,  on  conçoit  que  la 
connaissance  des  lois  du  mouvement  de  ces  deux  astres  doit  per- 
mettre,non-seulement  de  calculerd'avance  les  époquesauxquelies 
ces  phénomènes  doivent  se  produire,  mais  encore  de  prédire  les 
diverses  circonstances  qu'ils  doivent  présenter.  Nous  allons  don- 
ner une  idée  de  la  marche  qu'on  suit  pour  atteindre  ce  but. 

Les  anciens  étaient  loin  de  connaitre  les  lois  du  mouvement  du 
soleil  et  de  la  lune  aussi  bien  qu'on  les  connaît  maintenant  ;  mais 
à  l'aide  de  la  période  de  18  ans  11  jours  dont  nous  avons  parlé 
(§  226), ils  étaient  parvenus  à  prédire  le  retour  des  éclipses  de  lune, 
avec  un  assez  grand  degré  d'exactitude.  Nous  savons  qu'il  y  aurait 
éclipse  à  chaque  pleine  lune,  si  la  lune  ne  sortait  pas  du  plan  de 
l'écliptique.  Ce  qui  fait  que  les  éclipses  de  lune  sont  beaucoup 
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plus  rares,  c'est  que,  la  lune  se  trouvant  d'un  côté  ou  de  l'autre  de 
î'éeliplique,  au  moment  où  elle  est  en  opposition  avecle  soleil,  elle 
peut  passer  au-dessus  ou  au-dessous  du  cône  d'ombre  de  la  terre, 
sans  y  pénétrer  ;  il  n'y  a  éclipse  que  quand,  au  moment  de  l'oppo- 
sition, la  lune  est  suffisamment  rapprochée  de  l'écliplique,  ou 
bien,  ce  qui  est  la  même  chose,  suffisamment  rapprochée  de  l'un 
des  nœuds  de  son  orbite.  Si,  à  deux  époques  différentes,  la  lune, 
en  opposition  avec  le  soleil,  se  trouve  placée  de  la  même  manière 
par  rapport  à  ses  nœuds,  il  ne  peut  pas  y  avoir  une  éclipse  à  Tune 
de  ces  deux  époques,  sans  qu'il  y  en  ait  une  autre,  entièrement  pa- 
reille, à  la  seconde  époque.  Or,  si,  à  partir  d'une  éclipse  que  l'on 
a  observée,  on  attend  qu'il  s'écoule  223  lunaisons,  on  se  retrou- 
vera à  une  pleine  lune  pour  laquelle  la  lune  occupera  par  rapport 
a  ses  nœuds  la  même  place  qu'au  commencement  de  cet  intervalle 
de  temps;  puisque,  pendant  ce  temps,  il  se  sera  écoulé  19  révo- 
lutions synodiques  des  nœuds  :  on  devra  donc,  après  les  223  lu- 
naisons, observer  encore  une  éclipse  pareille  à  celle  que  l'on  avait 
observée  précédemment.  On  conçoit,  d'après  cela,  qu'il  suffit  d'a- 
voir noté  les  dates  et  les  phases  principales  des  éclipses  de  lune 
qui  se  sont  produites  pendant  la  durée  de  223  lunaisons  suc- 
cessives pour  pouvoir  prédire  indéfiniment  le  retour  de  ces 
éclipses. 

Si  223  lunaisons  faisaient  exactement  19  révolutions  synodiques 
des  nœuds  de  la  lune,  on  n'aurait  pas  besoin  d'avoir  recours  à 
d'autres  moyens  pour  la  prédiction  des  éclipses  de  lune.  Mais 
nous  savons  que  l'égalité  entre  la  durée  de  223  lunaisons  et  celle 
de  i9  révolutions  synodiques  des  nœuds  n'est  qu'approximative. 
En  sorte  que, si  l'on  peut  prédire  à  coup  sûr, à  l'aide  de  la  période 
dont  il  s'agit,  qu'une  éclipse  arrivera  à  telle  époque,  on  ne  peut 
pas  faire  connaître  avec  une  bien  grande  précision  l'importance 
ni  la  durée  de  cette  éclipse,  qui  diffère  réellement  un  peu  de  l'é- 
clipsé antérieure  avec  laquelle  elle  devrait  élre  identique  si  la 
période  était  exacte.  11  peut  même  arriver  qu'une  éclipse  partielle 
très- faible  ne  se  reproduise  pas  du  tout  au  bout  de  18  ans  1 1  jours, 
et  aussi  qu'une  éclipse  partielle  se  présente  18  ans  1 1  jours  après 
une  époque  à  laquelle  on  n'avait  pas  observé  de  phénomène  de  ce 
genre.  Aussi  l'emploi  de  cette  période  de  18  ans  il  jours,  qui 
constituait  le  seul  moyen  employé  par  les  anciens  pour  la  pré- 
diction des  éclipses,  ne  peut-il  plus  suffire,  maintenant  que  les 
théories  astronomiques  permettent  d'atteindre  une  précision  in- 
comparablement plus  grande.  Cette  période  n'est  plus  employée 
que  comme  un  moyen  extrêmement  simple  d'uu^&taxt  wt\^^\^- 


M  4  KCLIPSKS  IT  OCCULTATIONS. 

mière  notion  sur  la  série  des  éclipses  qui  devront  arriver,  et  dont 
on  devra  avoir  à  s'occuper. 

Les  lois  des  mouvements  des  divers  astres,  telles  que  la  science 
apulesétablir  jusqu'à  présent,  ontété  réduites  parles  astronomes 
en  tabler  au  moyen  desquelles  on  peut  indiquer  à  l'avance  la  po- 
sition qu'un  astre  doit  occuper  dans  le  ciel  à  une  époque  quel- 
conque à  venir.  C'est  sur  les  données  fournies  parles  tables  du  so- 
leil et  de  la  lune,  que  Ton  se  base  maintenant  pour  prédire  les 
éclipses  de  la  lune. Mais  habituellement  ces  données  ne  sont  pas  pui- 
sées directement  dans  les  tables  mômes. Le  Bureau  des  longitudes 
faisant  calculer,  à  l'aide  de  ces  tables,  et  publiant  plusieurs  années 
d'avance,  dans  la  Connaissance  'des  temps ,  toutes  les  indications 
relatives  aux  positions  que  le  soleil  et  la  lune  doivent  prendre 
dan»  le  ciel,  jour  par  jour,  on  profite  de  ce  travail  préliminaire  ;  et 
c'est  à  ces  indications  fournies  par  la  Connaissance  des  temps  que 
l'on  emprunte  tout  ce  qui  est  nécessaire  à  la  détermination  des 
diverses  circonstances  que  doivent  présenter  les  éclipses. 

§  233.  Pour  comprendre  comment  se  faille  calcul  d'une  éclipse 
de  lune,  il  faut  concevoir  que  le  rayon  de  la  sphère  céleste  (§64) 
ait  été  choisi  de  manière  que  sa  surface  passe  par  le  centre  de  la 
lune;  cette  sphère,  dont  le  centre  sera  supposé  au  centre  de  la 
terre,  coupera  la  lune  suivant  un  cercle,  et  le  cône  d'ombre  de  la 
terre  suivant  un  autre  cercle  :  c'est  en  étudiant  les  positions  que 
ces  deux  cercles  prennent  successivement  l'un  par  rapport  à 
l'autre,  qu'on  arrive  à  déterminer  toutes  les  circonstances  des 
éclipses  de  lune.  Le  centre  du  cercle  d'ombre  est  toujours  dia- 
métralement opposé  au  centre  du  soleil  ;  il  est  donc  situé  sur  l'é- 
cliplique,  et  s'y  déplace  progressivement  avec  une  vitesse  égale  à 
celle  avec  laquelle  le  centre  du  soleil  lui-même  parcourt  ce  grand 
cercle.  Le  cercle  suivant  lequel  la  surface  de  la  lune  est  coupée 
par  lasphère  céleste  se  meut,de  son  côté,  de  manière  que  son  centre 
reste  toujours  sur  l'orbite  mobile  dont  nous  avons  parlé  (§  208). 
Tant  que  le  cercle  d'ombre  et  le  cercle  de  la  lune  restent  exté- 
rieurs l'un  à  l'autre,  il  n'y  a  pas  d'éclipsé;  si  ces  deux  cercles 
viennent  à  pénétrer  l'un  dans  l'autre,  il  y  a  éclipse  ;  l'éclipsé  est 
totale,  si  le  cercle  de  la  lune  vient  se  placer  tout  entier  à  l'inté- 
rieur du  cercle  d'ombre. 

Pour  comparer  les  positions  respectives  que  ces  deux  cercles 
prennent  successivement,  il  est  nécessaire  de  connaître  leurs  di- 
mensions. 

Nous  savons  déjà  que  le  diamètre  apparent  de  la  lune  est  égal 
en  moyenne  à  31'  25", 7  ;  sa  valeur,  qui  varie  constamment  entre 


PREDICTION   DES  ECU  f  SB  S  BB  LUNE.  4S5 

20'  22"  et  33'  28",  esl  fournie  par  la  Connaissance  des  temps,  pour 
tous  les  jours  de  chaque  année,  à  midi  et  à  mi  nuit,  et  l'on  peut  à 
l'aide  de  ces  indications,  la  trouver  pour  une  époque  quelconque. 
Quant  au  cercle  d'ombre,  il  esl  facile  de  voir  comment  on  peut 
en  calculer  le  diamètre  apparent.  Soit  MN,  fig.  291 ,  la  surface  de 


Fig.  291. 

la  sphère  céleste,  que  nous  supposons  passer  par  le  centre  de  la 
lune;  cette  surface  coupe  le  cône  d'ombre  de  la  terre  suivant  le 
cercle  MM',  et  l'angle  MTM'  est  le  diamètre  apparent  que  nous 
voulons  déterminer.  La  moitié  MTOde  ce  diamètre  apparent  est 
égale  à  l'angle  BMT,  qui  n'est  autre  chose  que  la  parallaxe  de  la 
lune  (puisque  MT  est  la  distance  de  la  lune  à  la  terre),  diminué  de 
l'angle  MOT  ;  mais  l'angle  MOT  est  lui-même  égal  à  l'angle  ATS 
(demi-diamètre  apparent  du  soleil),  diminué  de  l'angle  BAT  (pa- 
rallaxe du  soleil)  :  donc,  pouravoir  le  demi-diamètre  apparent  du 
cercle  d'ombre  MM',  il  faut  ajouter  la  parallaxe  du  soleil  à.  celle  de 
la  lune,  et  en  retrancher  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil. 
On  trouve  ainsi  que  ce  diamètre  apparent  du  cercle  d'ombre  varie 
entre  1°  15'  32*  et  1°  31'  36"  :  sa  valeur,  pour  une  époque  quel- 
conque, peut  être  obtenue  à  l'aide  des  valeurs  que  fournit  la  Con- 
naissance des  temps  pour  les  parallaxes  du  soleil  et  de  la  lune,  et 
pour  le  diamètre  apparent  du  soleil.  Nous  ajouterons  que,  en  rai- 
son de  la  pénombre  et  de  la  présence  de  l'atmosphère,  l'ombre 
de  la  terre  parait  avoir  un  diamètre  un  peu  plus  grand  que  celui 
qu'on  obtient  conformément  à  ce  que  nous  venons  de  dire.  Pour 
que  les  prédictions  d'éclipsés  de  lune  s'accordent  avec  les  obser- 
vations, Mayer  a  trouvé  qu'il  faut  augmenter  le  diamètre  de 
l'ombre  d'un  soixantième  de  sa  valeur;  les  astronomes  se  con- 
forment habituellement  à  cette  règle. 

Soient  AB,  fig.  292,  le  grand  cercle  de  l'écliptique,  et  CD  l'orbite 
de  la  lune  ;  N  sera  un  des  nœuds  de  cette  orbite.  L'ombre  0  se 
meut  le  long  du  premier  cercle  avec  la  vitesse  du  soleil,  et  la 
lune  L  se  meut  le  long  du  second  cercle  w<&  \w&  \Stasafe  «wwsm^. 
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13  fois  plus  grande.  Pour  que,  dans  ce  mouvement  commun,  la 
lune  L  vienne  rencontrer  l'ombre  0,  il  faut  qu'au  moment  de 
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l'opposition  de  la  lune  le  centre  de  l'ombre  soit  suffisamment  rap- 
proché du  nœud  N.  En  tenant  compte  de  ce  que  les  diamètres  ap- 
parents de  la  lune  et  de  l'ombre  varientd'une  époque  à  une  autre, 
et  remarquant  que  la  distance  du  centre  de  l'ombre  au  nœud  N  est 
précisément  égale  à  la  distance  du  centre  du  soleil  à  l'autre  nœud 
de  la  lune,  on  trouve  que  :  1°  si,  à  l'époque  d'une  pleine  lune,  la 
distance  du  centre  du  soleil  au  nœud  le  plus  voisin  est  plus.grande 
que  12°  3',  il  ne  peut  pas  y  avoir  éclipse  ;  2°  si,  à  une  pareille 
époque,  la  distance  du  centre  du  soleil  à  l'un  des  nœuds  de  la  lune 
est  plus  petite  que  9°  31',  il  y  a  certainement  éclipse  ;  3°  enfin,  si 
la  dislance  du  soleil  à  l'un  des  nœuds  est  comprise  entre  9°  31' 
et  12°  3',  l'éclipsé  est  douteuse,  et  le  calcul  détaillé  des  circons- 
tances de  cette  éclipse  montrera  si  elle  a  lieu  réellement. 

§234.  Voyons  maintenant  comment  on  effectue  la  détermina- 
tion des  diverses  circonstances  d'une  éclipse,  comment  on  calcule 
d'avance  les  époques  précises  auxquelles  se  produiront  ses  di- 
verses phases.  Ce  que  nous  pouvons  faire  de  mieux,  pourcela,  c'est 
de  donner  un  exemple  de  ce  genre  de  calcul. 

Prenons  l'éclipsé  des  13  et  14  novembre  1845.  D'après  la  Con- 
naissancedes  temps,  le  13  novembre,  à  midi  moyen  (temps  de  Paris), 
la  longitude  du  soleil  surpasse  celle  de  la  lune  de  186°  20'  V* 9\  ; 
le  lendemain  14,  également  à  midi  moyen,  la  longitude  du  soleil 
ne  surpasse  plus  celle  de  la  lune  que  de  174° 45'  8", 6.  Dans  l'in- 
tervalle, il  doit  y  avoir  un  instant  pour  lequel  la  différence  des 
deux  longitudes  est  exactement  de  180°  ;  on  trouve  facilementque 
cet  instant,  pour  lequel  la  lune  est  en  opposition,  correspond  au 
14  novembre,  à  lh4m  20%  9  du  matin.  La  Connaissance  des  temps 
fait  voir  qu'à  celte  époque  la  longitude  du  soleil  surpasse  celle 
d'un  des  nœuds  de  la  lune,  û'ctwAyou  ^  &eçcfc*  fcV  texs\\  \  <m  est 
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donc  certain,  d'après  ce  que  nous  avons  dit,  que  la  lune  pénètre 
dans  l'ombre  de  la  terre,  c'est-à-dire  qu'il  y  a  éclipse. 

On  trouve,  toujours  dans  la  Connaissance  des  temps,  que,  pour 
le  moment  de  l'opposition  : 

La  parallaxe  de  la  lune  est  de 55'39",ti 

La  parallaxe  du  soleil  est  de 8", 7 

Le  demi-diamètre  apparent  de  la  lune  est  de 15'I0",I 

Le  deoni-diamètre  apparent  du  soleil  est  de. ... .  I6'I2",3 

On  en  conclut  que  le  demi-diamètre  de  l'ombre  est  de  39* 36",  / 
ou  2376"  ;  en  sorte  qu'en  l'augmentant  d'un  soixantième  de  sa 
valeur,  par  la  raison  que  nous  avons  indiquée,  il  devient  égal 
à2415",6. 

On  trouve  encore,  au  moyen  de  la  Connaissance  dei  temps,  que  : 
l°le  14  novembre,  àOh  30 m  du  matin,  l'excès  de  lu  longitude  du 
soleil  sur  celle  de  la  lune  est  de  180°  46'  33",7,  et  la  latitude  de 
la  lune  est  de  0°  25'  57*,6  A;  2°  le  même  Jour,  à  lh  30"  du  ma- 
tin, l'excès  de  la  longitude  du  soleil  sur  celle  de  la  lune  est  de 
179°  AT  37", 7,  et  la  latitude  de  la  lune  est  de  0°  28'  51*, 5  A. 

A  l'aide  de  toutes  ces  données,  nous  pouvons  étudier  toutes  les 
circonstances  de  l'éclipsé  de  la  manière  suivante.  Considérons 
la  portion  de  la  sphère  céleste  sur  laquelle  se  trouvent  la  lune  et 
l'ombre  de  la  terre,  pendant  toute  la  durée  de  l'éclipsé,  comme 
étant  plane,  ce  qui  peut  se  faire  sans  erreur  appréciable.  Suppo- 
sons en  outre  que  l'ombre  de  la  terre  soit  immobile, et  quelalune 
ne  se  meuve  qu'en  vertu  du  mouvement  relatif  dont  elle  est  ani- 
mée par  rapport  à  cette  ombre.  Nous  pouvons  représenter  l'om- 
bre de  la  terre  par  le  cercle  ABCD,  ftg.  293,  en  choisissant  le 
rayon  OA  de  ce  cercle  de  manière  qu'il  corresponde  à  la  valeur 
du  demi-diamètre  de  l'ombre  (24t5",6),  d'après  l'échelle  que 
nous  aurons  adoptée  pour  la  construction  de  la  figure.  La  ligne 
droite  EE',  passant  par  le  centre  O  de  ce  cercle,  représentera  une 
portion  de  l'écliptique. 

A  0h  30B  du  matin,  la  longitude  du  soleil  surpasse  celle  de  la 
lune  de  180°  16'  33v,7;  la  longitude  du  centre  O  de  l'ombre 
surpasse  donc  la  longitude  de  la  lune  seulement  de  16'  33", 7, 
ou  993", 7.  Si  nous  supposons  que  les  longitudes  se  comptent  de 
droite  à  gauche  de  notre  figure,  et  que  nous  prenions  OF  égal 
à  993*,7,  d'après  l'échelle  adoptée,  le  point  F  sera  le  pied  du 
cercle  de  latitude  de  la  lune,  pour  le  moment  dont  il  s'agit.  Ele- 
vons en  F  une  perpendiculaire  sur  l'écU\t\\qt&*  Ç&  >\NMk\[t%»Ri&& 
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morcelle  perpendiculaire  une  longueur  FG  égale  A  25*  57*,6,  ou 
1557", 6,  qui  est  la  latitude  correspondante  de  la  lune,  et  nous 


Fig.  293. 


aurons  en  G  la  position  occupée  par  le  centre  de  la  lune  à  0h  30" 
du  matin. 

Prenons  de  môme  OH  égal  à  12'  22",  3  ou  742",3,  qui  est  l'excès 
de  la  longitude  de  Jalune  surelledu  centre  0  de  l'ombre,  à  lh  30m 
du  matin;  puis  portons,  sur  la  perpendiculaire  à  l'elliptique  me- 
née par  le  point  H,  une  longueur  HK  égale  à  la  latitude  corres- 
pondante de  la  lune,  dont  la  valeur  est  de  28'  51",5ou  1731  *,5  : 
le  point  K  sera  la  position  du  centre  de  la  lune  à  lh  30°°  du  matin. 

Nous  pouvons,  sans  erreur  sensible,  regarder  le  mouvement  de 
la  lune,  par  rapport  à  l'ombre,  comme  étant  recti  ligne  et  uni- 
forme pendant  toute  la  durée  de  l'éclipsé.  En  sorte  que,  $>i  nous  Tai- 
sons passer  une  ligne  droite  MM'  par  les  points  G,  K,  cette  ligne 
sera  le  chemin  parcouru  par  le  centre  de  la  lune,  par  rapport  au 
cercle  d'ombre  ABCD.  Le  point  N,  où  la  ligne  MM'  est  rencontrée 

9  la  perpendiculaire  à  l'écliptique  menée  par  le  point  0,  n'est 
chose  que  Ja  position  qu'occupfe\tAw&woL moment  de  l'op- 
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position,  c'est-à-dire  le  14  novembre  à  lh  4m  20*,9  du  matin. 

Décrivons  une  circonférence  de  cercle,  du  point  0  comme  cen- 
tre, et  avec  un  rayon  égala  la  somme  des  rayons  de  l'ombre  et  de 
la  lune,  c'est-à-dire  égal  à  3325", 7;  cette  circonférence  coupera 
l'orbite  relative  MM'  du  centre  de  la  lune  en  deux  points  L,  L'.  Il 
est  bien  évident,  d'après  la  manière  dont  ces  deux  points  ont  été 
obtenus,  que  si,  de  chacun  d'eux  comme  centre, avec  le  rayon  de 
la  lune,  qui  est  de  910",1,  on  trace  une  circonférence  de  cercle, 
ces  deux  cercles  seront  tangents  au  cercle  d'ombre  ABGD,  et  re- 
présenteront par  conséquent  les  deux  positions  de  la  lune  relati- 
ves au  commencement  et  à  la  fin  de  l'éclipsé.  Si,  de  plus,  on 
abaisse  du  point  0  une  perpendiculaire  sur  MM',  le  pied  P  de 
cette  perpendiculaire  sera  la  position  du  centre  de  la  lune  au 
milieu  de  l'éclipsé. 

La  lune  emploie  une  heure  pour  aller  de  G  en  K.  D'après  le 
rapport  qui  existe  entre  les  deux  lignes  NP  et  GK,  dont  on  peut 
mesurer  les  longueurs  sur  la  figure,  on  trouve  que  la  lune  doit 
mettre  5m  4o*,8  à  parcourir  la  distance  NP  :  c'est  donc  5*  40*,8 
avant  l'opposition,  c'est-à-dire  à  0h  58m40%J  du  matin,  qu'arrive 
le  milieu  de  l'éclipsé.  On  trouve  de  môme  que  la  lune  doit  met- 
tre lh  39m  199,4  à  parcourir  l'une  ou  l'autre  des  deux  distances 
égales  LP,  PL'  :  c'est  donc  le  13  novembre  à  Hh  I9m  20%7  du  soir 
que  l'éclipsé  commence,  et  le  14  novembre,  à  2h  37m  599,5  du  ma- 
tin qu'elle  fiuit. 

En  décrivant  un  cercle  du  pointP  comme  centre,  avecle  rayon 
de  la  lune,  on  reconnaît  tout  de  suite  si  l'éclipsé  est  totale  ou  par- 
tielle. Ici  on  voit  qu'elle  est  partielle,  puisque,  au  moment  où  le 
centre  de  la  lune  se  trouve  le  plus  rapproché  du  centre  de  l'om- 
bre, une  portion  de  son  disque  se  trouve  encore  en  dehors  du 
cercle  d'ombre.  Si  l'on  mène  le  diamètre  QS,  dirigé  vers  le  pointu, 
et  si  l'on  prend  le  rapport  qui  existe  entre  la  portion  BS  de  ce  dia- 
mètre qui  est  dans  l'ombre  et  le  diamètre  lui-môme,  ce  rapport 
est  ce  qu'on  nomme  la  grandeur  de  Véclipse.  Dans  l'exemple  par- 
ticulier que  nous  traitons  ici,  la  grandeur  de  l'éclipsé  est  de  0,92. 
On  exprime  ordinairement  cette  grandeur  en  doigts.  Pour  cela  on 
imagine  que  le  diamètre  QS  soit  divisé  en  12  parties  égales  ou 
doigts,  et  l'on  indique  combien  la  partie  BS  contient  de  ces  par- 
tics.  La  fraction  0,92  étant  à  peu  près  égale  à  fj  on  dit  que  la 
grandeur  de  l'éclipsé  des  13  et  1 4  novembre  1815  est  de  1 1  doigts. 

Si  le  diamètre  QS  était  tout  entier  à  l'intérieur  du  cercle  d'om- 
bre,auquel  cas  l'éclipsé  serait  totale,on  déterminerait  le  commen- 
cement et  la  fin  de  l'éclipsé  totale,  enchetchanl  i8&\H»tàraafc  ^ 
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la  lune  pour  lesquelles  son  disque  est  tangent  intérieurement  au 
cercle  d'ombre.  La  recherche  de  ces  deux  postions  particulières 
s'effectuerait  tout  aussi  facilement  que  celle  des  positions  L,  1/,  où 
le  disque  de  la  lune  et  le  cercle  d'ombre  sont  tangents  extérieu- 
rement. 

Dans  tout  ce  qui  précède,  nous  avons  supposé  que  c'était  par  la 
construction  graphique  de  ia  figure  293, et  par  la  mesure  de  cer- 
taines longueurs  sur  cette  figure, qu'on  effectuait  la  détermination 
des  diverses  circonstances  de  l'éclipsé.  On  comprend  qu'à  ces 
moyens  peu  exacts  on  peut  substituer  des  méthodes  de  calcul  cor- 
respondantes eteonduisant  à  une  précision  beaucoup  plusgrande 
que  les  opérations  graphiques.  C'est  ce  qu'on  fait  en  réalité,  tout 
en  suivant  complètement  la  marche  que  nous  venons  d'expliquer. 

Pour  achever  d'indiquer  tout  ce  qui  se  rapporte  à  l'éclipsé  que 
nous  venons  de  prendre  pour  exemple,  il  ne  nous  reste  plus  qu'à 
faire  connaître  les  lieux  de  la  terre  où  cette  éclipse  est  visible. 
Cherchons  d'abord  les  lieux  d'où  Ton  pourra  voir  l'éclipsé,  au  mo- 
ment où  le  phénomène  a  atteint  son  maximum  d'intensité.  Nous 
avons  trouvé  que  le  milieu  de  l'éclipsé  arrive  le  14  novembre  à 
0*58"°  40*  du  matin  (temps  moyen  de  Paris).~En  tenant  compte d  î 
l'équation  du  temps  (§  185),  qui  à  cette  époque  est  de  15m278,  on 
voit  que  c'est  à  1h  1 4m  78  de  temps  vrai  que  correspond  ce  milieu 
de  l'éclipsé.  Si  l'on  considère  le  point  de  la  terre  pour  lequel  lalunc 
est  au  zénith  à  cet  instant,  on  reconnaîtra  sans  peine  qu'il  est 
minuit  en  ce  point,  et  que,  par  conséquent,  sa  longitude  à  l'ouest 
du  méridien  de  Paris  est  de  18°  31' 45".  Quant  à  la  latitude  de  ce 
point,  elle  est  égale  à  la  déclinaison  du  centre  de  la  lune  au  même 
instant,  déclinaison  qui,  d'après  la  Connaissance  des  tempi,  est  de 
17°  42'  17"  B.  Dès  lors  on  n'a  qu'à  imaginer  que  la  surface  de  la 
terre  soit  divisée  en  deux  hémisphères,  par  un  plan  mené  perpen- 
diculairement au  rayon  qui  aboutit  au  point  dont  lalongitudeest 
18°  31'  45"  0  et  dont  la  latitude  est  17°  42'  17"  B;  le  milieu  de 
l'éclipsé  sera  visible  pour  tous  les  points  de  la  terre  situés  sur  l'un 
des  deux  hémisphères,  et  invisible  pour  tous  les  points  situés 
sur  l'autre.  Ce  que  nous  venons  de  faire  pour  le  milieu  de  l'éclipsé, 
nous  pourrions  le  répéter  pour  le  commencement  et  pour  la  fin, 
et  nous  trouverions  ainsi  tous  les  lieux  d'où  l'on  verrait  l'éclipsé, 
soit  tout  entière,  soit  en  partie  seulement.  11  est  aisé  de  conclure 
de  là  que  les  lieux  d'où  l'on  peut  voir  une  éclipse  de  lune,  pendant 
la  totalité  ou  une  partie  seulement  de  la  durée  de  ce  phénomène, 
occupent  plus  de  la  moitié  de  la  surface  du  globe  terrestre. 
Pour  qu'on  puisse  voir  une  écVupte  ù&\\rcte,  il  faut  que  ia  lune 


ECLIPSES  DE  SOLEIL. 


441 


soit  au-dessus  de  l'horizon,  ainsi  que  l'ombre  de  la  terre,  ou  au 
moins  une  partie  de  celte  ombre  ;  or  cela  ne  peut  avoir  lieu  qu'au- 
tant que  le  soleil  est  au-dessous  de  l'horizon  :  ce  n'est  donc  que 
pendant  la  nuit  qu'on  peut  voir  les  éclipses  de  lune.  11  y  a  cepen- 
dant certaines  circonstances  particulières  dans  lesquelles  on  peut 
voir  une  éclipse  de  lune  pendant  quelques  instants,  avant  le  cou- 
cher du  soleil,  ou  après  son  lever.  Si,  par  exemple,  on  se  trouve 
en  un  point  tel  que  À,  fig,  294,  au  moment  où  une  éclipse  com- 


Fig.  294. 

meuce,le  soleil  sera  tout  entier  au-dessous  de  l'horizon,  et  la  par- 
tie de  la  lune  qui  se  trouve  dans  le  cône  d'ombre  y  sera  égale- 
ment; mais  la  réfraction  atmosphérique,  en  relevant  les  deux 
astres  au-dessus  de  l'horizon,  permettra  de  voir  le  soleil  d'un  côté, 
et  la  partie  éclipsée  de  la  lune  de  l'autre  côté. 

§  235.  Éclipses  de  soleil.  —  Nous  avons  dit  que  les  éclipses 
de  soleil  sont  dues  à  l'interposition  de  la  lune  entre  le  soleil  et  la 
terre.  Il  est  clair  que,  lorsque  cette  circonstance  se  présente,  la 
lune  doit  dérober  à  nos  regards  une  portion  plus  ou  moins  grande 
du  disque  du  soleil.  Cherchons  d'abord  à  reconnaître  si  la  lune 
peut  le  couvrir  complètement. 

En  suivant  une  marche  toute  semblable  à  celle  que  nous  avons 
suivie  pour  les  éclipses  de  lune  (§  227),  nous  pourrons  trouver  la 
longueur  du  cône  d'ombre  que  la  lune  projette  du  côté  opposé  au 


Pig.  195. 

soleil.  Comparons  donc  cette  longueur  OL,  fig.  295,  calculée  pour 
le  cas  où  la  lune  L  se  trouve  exactement  w\Vc«Y&  uta^^**^ 
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taire  T,  avec  la  distance  LT  qui  existe  en  même  temps  entre  le 
centre  de  la  (erre  elle  ceulredelalune  Le  rayon  de  la  terre  étant 
prit  pour  unité.  In  plus  petite  valeur  de  la  distance  LT  est  égale 
à  55,947  (§  203);  d'ailleui  s  la  plus  grande  valeur  de  la  distance  OL 
du  sommet  du  cône  d'ombre  au  centre  de  la  lune  est  de  59,73  : 
donc,  dans  les  circonstances  auxquelles  correspondent  cet  va- 
leurs de  LT  et  OL,  l'ombre  de  La  lune  s'étend  jusqu'à  la  terre  et 
au  delà,  fig.  296.  Pour  tout  point  compris  dans  la  portion  ab  de 
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la  surface  de  la  terre,  la  lune  couvre  complètement  le  soleil  :  il 
y  a  alors  éclipse  totale,  liait,  d'un  autre  coté,  si  l'on  cherche  la 
pins  petite  valeur  de  la  longueur  OL  du  cône  d'ombre  de  la  lune, 
on  trouve  qu'elle  est  égale  à  57,76  ;  et  la  plus  grande  distance  du 
centre  de  la  lune  au  centre  de  la  terre  est  de  63,H02  :  lorsque  ces 
circonstances  se  présentent,  le  cône  d'ombre  de  la  lune  ne  s'étend 
pat  jusqu'à  la  terre,  fig.  297.  Dans  ce  cas,  il  n'y  a  d'éclipsé  totale 
pour  aucun  point  delà  surface  de  la  terre;  de  tous  les  points  de 
l'hémisphère  terrestre  qui  est  tourné  vers  le  soleil,  on  aperçoit 
une  portion,  sinon  la  totalité  du  disque  de  cet  astre.  Il  y  a  cepen- 
dant une  particularité  à  signaler  :  c'est  que,  si  l'on  prolonge  le 
cône  d'ombre  de  la  lune  au  delà  du  sommet  0,  fig.  2tr7,  la  seconde 


nappe  de  ce  cône  interceptera  à  son  intérieur  une  certaine  por- 
tion  edde  la  surface  de  la  terre,  pour  tous  les  points  de  laquelle  il 
-ara  une  éclipse  annulaire  :  de  chican  4«  ce»  \wjiuis  on  verra  la 
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lune  se  projeter  comme  un  cercle  noir  au  milieu  du  disque  du 
soleil,  ella  portion  excédante  de  ce  disque  formera  un  anneau  lu- 
mineux tout  autour  de  ce  cercle.  Ainsi,  lorsque  la  lune  rient  h 
placer  entre  le  soleil  et  la  terre,  il  y  a  éclipse  totale  ou  éclipse  an- 
nulaire, pour  certuias  points  de  la  terre,  mirant  que  les  dislances 
du  soleil  et  de  lu  lune  a  la  terre  eont  plus  ou  moins  grandes. 

On  peut  arriver  encore  au  même  résultat  par  d'antres  considé- 
rations. Si,  au  moment  où  la  lune  rient  passer  derant  le  soleil, 
sou  diamètre  apparent  est  plus  grand  que  celui  de  ce  dernier 
astre/elle  pourra  le  couvrir  complètement,  et  il  y  aura,  éclipse 
totale  :  or,  il  est  aisé  de  voir  que  cette  circonstance  peut  bien  se 
présenter,  puisque  la  plus  grande  valeur  du  diamètre  apparent 
de  la  lune  vue  de  la  surface  de  la  terre  est  de  3V  o",  et  que  lapins 
petite  valeur  du  diamètre  apparent  du  soleil  est  seulement  de 
31 '31".  Si,  au  contraire,  le  diamètre  apparent  de  la  lune  est  plus 
petit  que  celui  du  soleil,  la  lune  ne  pourra  pas  couvrir  tout  le  dis- 
que de  ce  dernier  astre;  ce  disque  débordera  tout  autour  de  la 
lune,  et  il  en  résultera  une  éclipse  annulaire  :  or  c'est  ce  qui 
peut  encore  très-bien  arriver,  puisque 
le  diamètre  apparent  de  la  lune,  vue 
de  la  surface  de  la  terre,  peut  se  ré- 
duire à  29'  2î",  el  que  celui  du  soleil  peul 
atteindre  une  râleur  de  32'  35*, G.  Dans 
ce  dernier  cas,  si  l'on  se  troure  au  point 
de  la  terre  d'où  les  centres  des  deux 
astres  semblent  coïncider  à  un  certain 
instant,  le  disque  du  soleil  doit  se  présen- 
ter sous  la  forme  qu'indique  lafig.  "298. 

§236.  En  mflme  temps  qu'il  ya  éclipse  ris.  m. 

totale  ou  annulaire  pour  certains  points 

de  la  surface  de  la  terre,  il  y  a  ésiipst  partielle  pour  un  grand 
nombre  d'autres  points.  Concevons,  autour  du  soleil  et  de  la 
lune,  un  cône  analogue  à  celui  qui  nous  a  servi  a  trouver  la 
pénombre  dans  les  éclipses  de  lune  {§  230).  Il  est  aisé  de  voir 
que,  pour  tout  point  de  la  terre  situé  à  l'intérieur  de  la  nappe 
CO'Û'  de  ce  cône,  fig.  295,  et  non  compris  dans  le  cône  d'ombre 
BOB'  ou  dans  son  prolongement,  il  doit  y  avoir  une  éclipse  par- 
tielle de  soleil  ;  d'un  pareil  point,  on  doit  roir  la  lune  se  pro- 
jeter sur  une  portion  du  disque  du  soleil,  en  y  produisant  une 
échancrure  circulaire,  fiy.  209,  et  la  partie  do  ce  disque  qui  est 
couverte  par  la  lune  doit  être  d'autant  plus  grande  que  le  point 
d'où  l'on  observa  les  deux  astres  est  nlus  lova  ta.  Ww«W* 
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du  cône  CO'C  el  plus  près  de  celle  dn  cftne  d'ombre  BOB1: 

Les  dimensions  Iran  h  venu  les  du 
cûne  CffC,  dans  le  voisinage  de 
la  (erre,  ne  sont  pas  asaei  grandes 
pour  que  le  globe  terrestre  puisse 
dire  contenu  tout  entier  &  son  inté- 
rieur. Pour  nous  en  rendre  compte 
d'une  manière  simple,  observons 
que,  en  raison  de  la  petitesse  de  la 
lune  par  rapport  an  soleil,  ce  qui  tait 
que  les  distances  OL,  OL  sont  très- 
petites  par  rapport  i  la  distance  LS,  et 
sensiblement  égales  entre  elles,  les 
"*'  ""  ongles  BOB'.BffB'ont  a  très-peu  près 

la  même  grandeur;  observons  en  oulre  que,  la  longueur  OL  du 
cOne  d'ombre  de  la  lune  étant  en  moyenne  A  peu  près  égale  &  la 
distance  LT  de  la  lune  à  la  terre,  l'angle  BOB'  ne  diffère  pas  beau- 
coup du  diamètre  apparent  de  la  lune  vue  de  la  terre,  de  telle 
sorte  qu'on  peut  regarder  l'angle  B(ÏB'  comme  étant  égal  à  ce 
diamètre  apparent.  Or,  puisque  OT  est  sensiblement  le  double 
de  O'L,  les  dimensions  transversales  du  eone  CffC,  dans  le  voisi- 
nage de  la  terre  T,  doivent  é  Ire  dou  Mes  de  ce  qu'elles  sont  dans  le 
voisinage  de  la  lune  I.  :  il  faudrait  donc  que  le  diamètre  de  la 
terre  fût  seulement  le  double  de  celui  de  la  lune,  pour  que  le  gtobe 
terrestre  pût  être  contenu  dans  le  cône  CO'C,  en  le  touchant  sur 
tout  son  contour.  Nous  savons,  au  contraire,  que  le  diamètre  de  la 
terre  est  près  de  quatre  Fois  plus  grand  que  celui  de  la  lune  {§  206): 
ainsi  le  coneCOCnepeut  jamais  renfermer  à  son  intérieur  qu'une 
portion  del'hémisphèrelerrcslre  qui  est  tourné  vers  le  soleil.  Il  ré- 
sulte de  là  que,  pendant  que  dans  certains  lieux  de  la  terre  on  voit 
«ne  éclipse  de  soleil,  il  yen  aun  grand  nombre  d'autresd'où  l'on  voit 
Je  disque  du  soleil  en  totalité,  sans  aucune  apparence  d'éclipsé. 
§  237.  La  lune  se  déplace,  sur  la  sphère  céleste,  environ  treiie 
fois  plus  vile  que  le  soleil.  C'est  en  vertu  du  mouvement  relatif  qui 
enrésultc  que  le  premier  astre  se  rapproche  et  s'éloigne  alternati- 
vement du  second,  el  qu'à  certaines  époques  il  vient  passer  devant 
son  disque  de  manière  à  produire  les  éclipses  de  soleil.  En  y  ré- 
fléchissant un  peu,  on  trouve  sans  peine  les  diverses  particularités 
que  doit  présenler  unede  ces  éclipses,  pour  un  observateur  qui  est 
placé  sur  la  terre  et  qui  suit  les  diverses  phases  du  phénomène.  Ces 
'icularités  sont  tout  4  fait  analogues  à  celles  que  nous  avons 
es  relativement  aux  éclipses.  de.  tune,  par  la  considération 
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du  mouvement  de  la  lune  par  rapport  à  l'ombre  de  la  terre. 

L'éclipsé  commence  à  l'instant  où  le  disque  de  la  lune  vient 
toucher  le  disque  du  soleil.  Alors,  la  lune  empiète  peu  à  peu 
sur  le  soleil,  et  en  dérobe  à  nos  regards  une  portion  de  plus  en 
plus  grande.  Si  le  centre  de  la  lune,  dans  son  mouvement  relatif, 
ne  passe  pas  assez  près  du  centre  du  soleil  pour  que  la  distance 
de  ces  points  devienne  plus  petite  que  la  différence  des  rayons 
apparents  des  deux  astres,  l'éclipsé  n'est  que  partielle.  Lorsque  la 
dislance  des  centres  a  atteint  la  plus  petite  valeur  qu'elle  puisse 
prendre,  l'éclipsé  est  à  son  maximum  d'intensité;  A  partir  de  là, 
la  lune  continuant  toujours  à  se  mouvoir,  la  portion  du  soleil  qui 
est  cachée  par  elle  va  en  diminuant  progressivement,  et  l'éclipsé 
cesse  à  l'instant  où  le  disque  de  la  lune  devient  de  nouveau  tan- 
gent au  disque  du  soleil. 

Si  la  distance  du  centre  de  la  lune  au  centre  du  soleil  peut  di- 
minuer assez  pour  devenir  inférieure  à  la  différence  des  rayons 
apparents  des  disques  des  deux  astres,  l'éclipsé  est  totale  ou  annu- 
laire :  totale,  si  le  diamètre  apparent  de  la  lune  vue  du  lieu  où  Ton 
observe  est  plus  grand  que  celui  du  soleil  ;  annulaire,  si  c'est  le 
contraire  qui  a  lieu .  Dans  l'un  et  l'autre  cas,  la  lune  commence  par 
couvrir  une  portion  de  plus  en  plus  grande  du  disque  du  so- 
leil. L'éclipsé  totale  ou  annulaire  commence  à  l'inslant  où  la  dis- 
tance des  centres  des  deux  disques  devient  égale  à  la  différence 
de  leurs  rayons  apparents,  circonstance  qui  fait  que  les  circonfé- 
rences de  ces  disques  sont  tangentes  intérieurement.  Au  bout  de 
quelque  temps,  les  centres  s'étant  encore  rapprochés,  puis  ayant 
commencé  à  s'éloigner,  leur  distance  redevient  égale  à  cette  dif- 
férence des  rayons,  et  l'éclipsc  totale  ou  annulaire  cesse.  Enfin,  la 
lune  continuant  toujours  à  s'éloigner  du  soleil,  ce  dernier  astre  se 
démasque  peu  à  peu,  jusqu'à  ce  que  les  deux  disques  redeviennent 
tangents  extérieurement,  ce  qui  détermine  la  fin  de  l'éclipsé. 

Le  calcul  montre  que  la  plus  grande  durée  possible  d'une  éclipse 
de  soleil  est  de  4h  29m  44*  pour  un  lieu  situé  sur  l'équateur,  et  de 
3h  2GW  32*  sous  le  parallèle  de  Paris.  Dans  les  éclipses  totales,  la 
lune  ne  peut  pus  cacher  complètement  le  soleil  pendant  plus  de 
7m  58*  à  l'équateur,  et  de  6m  10s  à  la  latitude  de  Paris.  Dans  les 
éclipses  annulaires,  la  lune  ne  peut  pas  se  projeter  tout  entière  sur 
le  disque  du  soleil  pendant  plus  de  I2m  24*  à  l'équateur,  et  de 
0m  56*  à.  la  latitude  de  Paris.  On  comprend  d'ailleurs  que  les  durées 
de  ces  phénomènes  peuvent  passer  par  tous  les  états  de  grandeur 
au-dessous  des  limites  qui  viennent  de  leur  être  assignées. 

S  238.  Si,  au  lieu  d'examiner  les  diverses  ^h^^^'ww^^OCv^» 
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lur  cette  perpendiculaire  une  longueur  FG  égale  à  25'  5?*,6,  ou 
1557*, 0,  qui  est  la  latitude  correspondante  de  la  lune,  et  nous 


Fig.  293. 


aurons  en  G  la  position  occupée  par  le  centre  de  la  lune  à  0h  30" 
du  matin. 

Prenons  de  môme  OH  égal  à  12'  22", 3  ou  742",3,  qui  est  l'excès 
de  la  longitude  de  lalune  surelledu  centre  0  de  l'ombre,  à  th  30m 
du  matin  ;  puis  portons,  sur  la  perpendiculaire  à  l'écliplique  me- 
née par  le  point  H,  une  longueur  HK  égale  à  la  latitude  corres- 
pondante de  la  lune,  dont  la  valeur  est  de  28'  51", 5  ou  1731  ",5  : 
le  point  K  sera  la  position  du  centre  de  la  lune  à  ih  30™  du  matin. 

Nous  pouvons,  sans  erreur  sensible,  regarder  le  mouvement  de 
la  lune,  par  rapport  à  l'ombre,  comme  étant  recti ligne  et  uni- 
forme pendant  toute  la  durée  del'éclipse.  En  sorte  que,  *i  nous  Fai- 
sons passer  une  ligne  droite  MM'  par  les  points  G,  K,  cette  ligne 
sera  le  chemin  parcouru  par  le  centre  de  lalune,  par  rapport  au 
cercle  d'ombre  ABCD.  Le  point  N,  où  la  ligne  MM'  est  rencontrée 
parla  perpendiculaire  à  l'écliptique  menée  par  le  point  0,  n'est 
autre  chose  que  la  position  qu'ocarçfe^Xw&fcfcvn  moment  de  i'op- 
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position,  c'est-à-dire  le  i4  novembre  à  lh  4m  20*,9  du  matin. 

Décrivons  une  circonférence  de  cercle,  du  point  0  comme  cen- 
trent avec  un  rayon  égal  à  la  somme  des  rayons  de  l'ombre  et  de 
la  lune,  c'est-à-dire  égal  à  3325",7;  cette  circonférence  coupera 
l'orbite  relative  MM'  du  centre  de  la  lune  en  deux  points  L,  L'.  Il 
est  bien  évident,  d'après  la  manière  dont  ces  deux  points  ont  été 
obtenus,  que  si,  de  chacun  d'eux  comme  centre,  avec  le  rayon  de 
la  lune,  qui  est  de  910",1,  on  trace  une  circonférence  de  cercle, 
ces  deux  cercles  seront  tangents  au  cercle  d'ombre  ABCD,  et  re- 
présenteront par  conséquent  les  deux  positions  de  la  lune  relati- 
ves au  commencement  et  à  la  fin  de  l'éclipsé.  Si,  de  plus,  on 
abaisse  du  point  0  une  perpendiculaire  sur  MM',  le  pied  P  de 
cette  perpendiculaire  sera  la  position  du  centre  de  la  lune  au 
milieu  de  l'éclipsé. 

La  lune  emploie  une  heure  pour  aller  de  G  en  K.  D'après  le 
rapport  qui  existe  entre  les  deux  lignes  ISP  et  GK,  dont  on  peut 
mesurer  les  longueurs  sur  la  figure,  on  trouve  que  la  lune  doit 
mettre  5m  4o§,8  à  parcourir  la  distance  NP  :  c'est  donc  5™  40%8 
avant  l'opposition,  c'est-à-dire  à  0h  58m409,i  du  matin,  qu'arrive 
le  milieu  de  l'éclipsé.  On  trouve  de  môme  que  la  lune  doit  met- 
Ire  lh  39M  19s,4  à  parcourir  l'une  ou  l'autre  des  deux  distances 
égales  LP,  PL'  :  c'est  donc  le  i3  novembre  à  Hh  t9m  20%7  du  soir 
que  l'éclipsé  commence,  et  le  14  novembre,  à  2h  31m  59§,5  du  ma- 
tin qu'elle  finit. 

En  décrivant  un  cercle  du  point  P  comme  centre,  avec  le  rayon 
de  la  lune,  on  reconnaît  tout  de  suite  si  l'éclipsé  est  totale  ou  par- 
tielle. Ici  on  voit  qu'elle  est  partielle,  puisque,  au  moment  où  le 
centre  de  la  lune  se  trouve  le  plus  rapproché  du  centre  de  l'om- 
bre, une  portion  de  son  disque  se  trouve  encore  en  dehors  du 
cercle  d'ombre.  Si  l'on  mène  le  diamètre  QS,  dirigé  vers  le  point  0, 
et  si  l'on  prend  le  rapport  qui  existe  entre  la  portion  RSde  ce  dia- 
mètre qui  est  dans  l'ombre  et  le  diamètre  lui-même,  ce  rapport 
est  ce  qu'on  nomme  la  grandeur  de  l 'éclipse.  Dans  l'exemple  par- 
ticulier que  nous  traitons  ici,  la  grandeur  de  l'éclipsé  est  de  0,92. 
On  exprime  ordinairementeette  grandeur  en  doigts.  Pour  cela  on 
imagine  que  le  diamètre  QS  soit  divisé  en  12  parties  égales  ou 
doigts,  et  l'on  indique  combien  la  partie  HS  contient  de  ces  par- 
ties. La  fraction  0,92  étant  à  peu  près  égale  à  ~  on  dit  que  la 
grandeur  de  l'éclipsé  des  13  et  14  novembre  1845  est  de  1 1  doigts. 

Si  le  diamètre  QS  était  tout  entierà  l'intérieur  du  cercle  d'om- 
bre,auquel  cas  l'éclipsé  serait  tolale,on  déterminerait  le  commen- 
cement et  la  fin  de  l'éclipsé  totale,  encherchwaV.  ta&\tt£\>taro&  ^ 
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la  lune  pour  lesquelles  son  disque  est  tangent  intérieurement  au 
cercle  d'ombre.  La  recherche  de  ces  deux  postions  particulières 
s'effectuerait  tout  aussi  facilement  que  celle  des  positions  L,  \J,  où 
le  disque  de  la  lune  el  le  cercle  d'ombre  sont  tangents  extérieu- 
rement. 

Dans  tout  ce  qui  précède,  nous  avons  supposé  que  c'était  par  la 
construction  graphique  de  ia  figure  293, et  par  la  mesure  de  cer- 
taines longueurs  sur  cette  figure, qu'on  effectuait  la  détermination 
des  diverses  circonstances  de  l'éclipsé.  On  comprend  qu'à  ces 
moyens  peu  exacts  on  peut  substituer  des  méthodes  de  calcul  cor- 
respondantes et  conduisant  à  une  précision  beaucoup  plu s  grande 
que  les  opérations  graphiques.  C'est  ce  qu'on  fait  en  réalité,  tout 
en  suivant  complétemenllamarche  que  nous  venons  d'expliquer. 

Pour  achever  d'indiquer  tout  ce  qui  se  rapporte  à  l'éclipsé  que 
nous  venons  de  prendre  pour  exemple,  il  ne  nous  reste  plus  qu'à 
faire  connaître  les  lieux  de  la  terre  ou  celte  éclipse  est  visible. 
Cherchons  d'abord  les  lieux  d'où  Ton  pourra  voir  l'éclipsé,  au  mo- 
ment où  le  phénomène  a  atteint  son  maximum  d'intensité.  Nous 
avons  trouvé  que  le  milieu  de  l'éclipsé  arrive  le  14  novembre  à 
(ikHHm  40*  du  matin  (temps  moyen  de  Paris).~En  tenant  compte  d  î 
l'équation  du  temps  (§  185),  qui  à  cette  époque  est  de  ^5In27,,  on 
voit  que  c'est  à  lh  1 4m  7"  de  temps  vrai  que  correspond  ce  milieu 
de  l'éclipsé.  Si  l'on  considère  le  point  de  la  terre  pour  lequel  lalune 
est  au  zénith  à  cet  instant,  on  reconnaîtra  sans  peine  qu'il  est 
minuit  en  ce  point, et  que,  par  conséquent,  sa  longitude  à  l'ouest 
du  méridien  de  Paris  est  de  18°  31' 45".  Quant  à  la  latitude  de  ce 
point,  elle  est  égale  à  la  déclinaison  du  centre  de  la  lune  au  môme 
instant,  déclinaison  qui,  d'après  la  Connaissance  des  temps,  est  de 
17°  42'  17"  B.  Dès  lors  on  n'a  qu'a  imaginer  que  la  surface  de  la 
terre  soit  divisée  en  deux  hémisphères,  par  un  plan  mené  perpen- 
diculairement au  rayon  qui  aboutit  au  point  dont  lalongitudeest 
iS°  31'  45"  0  et  dont  la  latitude  est  17°  42'  17"  B;  le  milieu  de 
l'éclipsé  sera  visible  pour  tous  les  points  de  la  terre  situés  sur  l'un 
des  deux  hémisphères,  et  invisible  pour  tous  les  points  situés 
sur  l'autre.  Ce  que  nous  venons  de  faire  pour  le  milieu  de  l'éclipsé, 
nous  pourrions  le  répéter  pour  le  commencement  et  pour  la  fin, 
et  nous  trouverions  ainsi  tousles  lieux  d'où  l'on  verrait  l'éclipsé, 
soit  tout  entière,  soit  en  partie  seulement.  Il  est  aisé  de  conclure 
de  là  que  les  lieux  d'où  l'on  peut  voir  une  éclipse  de  lune,  pendant 
la  totalité  ou  une  partie  seulement  delà  durée  de  ce  phénomène, 
occupent  plus  de  la  moitié  de  la  surface  du  globe  terrestre. 

Pour  qu'on  puisse  voir  une  éclvpae  de  lune,  il  faut  que  la  lune 
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soit  au-dessus  de  l'horizon,  ainsi  que  l'ombre  de  la  terre,  ou  au 
moins  une  partie  de  celte  ombre  ;  or  cela  ne  peut  avoir  lieu  qu'au- 
tant que  le  soleil  est  au-dessous  de  l'horizon  :  ce  n'est  donc  que 
pendant  la  nuit  qu'on  peut  voir  les  éclipses  de  lune.  Il  y  a  cepen- 
dant certaines  circonstances  particulières  dans  lesquelles  on  peut 
voir  une  éclipse  de  lune  pendant  quelques  instants,  avant  le  cou- 
cher du  soleil,  ou  après  son  lever.  Si,  par  exemple,  on  se  trouve 
en  un  point  tel  que  A,  ftg.  294,  au  moment  où  une  éclipse  com- 


Fig.  294. 

meuce,le  soleil  sera  tout  entier  au-dessous  de  l'horizon,  et  la  par- 
tie de  la  lune  qui  se  trouve  dans  le  cône  d'ombre  y  sera  égale- 
ment; mais  la  réfraction  atmosphérique,  en  relevant  les  deux 
astres  au-dessus  de  l'horizon,  permettra  de  voirie  soleil  d'un  côté, 
et  la  partie  éclipsée  de  la  lune  de  l'autre  colé. 

§  235.  Éclipses  de  soleil.  —  Nous  avons  dît  que  les  éclipses 
de  soleil  sont  dues  à  l'interposition  de  la  lune  entre  le  soleil  et  la 
terre.  Il  est  clair  que,  lorsque  cette  circonstance  se  présente,  la 
lune  doit  dérober  à  nos  regards  une  portion  plus  ou  moins  grande 
du  disque  du  soleil.  Cherchons  d'abord  à  reconnaître  si  la  lune 
peut  le  couvrir  complètement. 

En  suivant  une  marche  toute  semblable  à  celle  que  nous  avons 
suivie  pour  les  éclipses  de  lune  (§  227),  nous  pourrons  trouver  la 
longueur  du  cône  d'ombre  que  la  lune  projette  du  côté  opposé  au 


Fig.  195. 

soleil.  Comparons  donc  cette  longueur  OL,  fig.  295,  calculée  pour 
le  cas  où  la  lune  L  se  trouve,  exactement  entre  le  tjofa&  S  «K.N». 
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de  la  cause  d'un  pareil  phénomène.  Quand  on  en  connaît  In 
cause,  et  qu'on  sait  que  l'astre  du  jour  ne  disparaît  que  pour 
quelques  minutes,  au  bout  desquelles  il  doit  se  montrer  de  nou- 
veau tout  aussi  radieux  qu'il  l'était  auparavant,  on  ne  s'effraye  pas; 
et  cependant,  à  l'instant  môme  où  l'on  cesse  complètement  de  re- 
cevoir les  rayons  du  soleil,  on  éprouve  involontairement  un  vague 
sentiment  de  crainte.  Dans  tous  les  cas,  la  curiosité  est  vivement 
excitée  parles  circonstances  que  présente  ce  merveilleux  spectacle. 

Pendant  quelc  soleil  est  entièrement  couvert  parla  lune,  on  voit 
régner  autour  de  soi  une  certaine  obscurité,  qui  paraît  très-intense 
parce  qu'elle  errive  presque  brusquement,  mais  qui  diffère  cepen- 
dant beau  coup  de  l'obscurité  de  la  nuit.  Le  cône  d'ombre  de  4a  tune, 
tout  en  détendant  à  une  certaine  distance  tout  autour  du  lieu  où 
l'on  est  placé,  ne  peut  pascomprendre  à  son  intérieur  toute  la  partie 
de  l'atmosphère  qui  est  au-dessus  de  l'horizon;  illaisse  autour  de  lui 
une  masse  d'air  considérable,  qui  reçoit  directement  les  rayons 
du  soleil,  et  qui  les  renvoie  dans  les  régions  de  la  terre  où  l'on 
observe  l'éclipsé  totale  ;  il  en  résulte  donc  une  sorte  de  crépuscule, 
au  lieu  d'une  obscurité  complète.  Les  étoiles  les  plus  brillantes  et 
les  principales  planètes  deviennent  visibles  dans  !e  ciel.  La  tempé- 
rature de  l'air  s'abaisse  rapidement  de  quelques  degrés,  l-es  ani- 
maux témoignent  de  l'effroi,  et  beaucoup  d'entre  eux  se  compor- 
tent comme  ils  ont  l'habitude  de  le  faire  à  rentrée  delà  nuit. 

Tant  que  dure  l'éclipsé  totale,  on  voit  autour  du  soleil  et  delà 
lune  une  couronne  lumineuse,  dont  la/fy.  303  peut  donner  une 
idée.  La  lune  se  projette  comme  un  cercle  noir  au  milieu  de  cette 
couronne.  On  s'est  demandé  si  cette  auréole  de  lumière  était  due 
à  une  atmosphère  qui  environnerait  le  soleil,  et  que  le  vif  éclat 
de  l'astre  empêcherait  habituellement  d  apercevoir  ;  ou  bien  si 
elle  ne  tiendrait  pas  à  la  présence  d'une  atmosphère  très-rare  ap- 
partenant à  la  lune  Pour  résoudre  la  question,  on  a  cherché  à  re- 
connaître si  la  couronne  lumineuse  suit  la  lune,  dans  le  déplace- 
ment que  celle-ci  éprouve  continuellement  par  rapport  au  soleil, 
pendant  toute  la  durée  de  l'éclipsé,  ou  bien  si  elle  reste  en  arrière 
par  rapport  à  la  lune,  en  conservant  toujours  la  môme  position 
par  rapport  au  soleil.  Mais  jusqu'à  présent  l'observation  n'a  pas 
encore  permis  d'arriver  à  un  résultat  décisif  sur  ce  sujet. 

Pendant  l'éclipsé  totale  du  8  juillet  1842,  qui  a  été  visible  dans 
le  midi  de  la  France,  au  moment  où  les  astronomes  se  disposaient 
à  observer  avec  soin  si  la  couronne  lumineuse  paraîtrait  tenir  au 
soleil  ou  à  la  lune,  leur  attention  aété  attirée  par  un  phénomène 
imprévu,  Des  protubérances  d'un  rose  violacé  se  sont  montrées 
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sur  le  contour  de  la  lune,  comme  on  le  voit  sur  la  fig.  303.  Quelle 
est  la  came 4»  ces  protubérances,  qui  oui  été  aperçues  par  plu- 


sieurs astronomes  et  dans  divers  lieux  î  On  n'en  sait  rien.  On  a 
émis  plusieurs  idées,  sans  pouvoir  s'arrêter  positivement  à  au- 
cune. Si  elles  étaient  dues,  par  exemple,  à  des  montagnes  du 
soleil,  ce  qui  est  extrêmement  peu  probable,  ces  montagnes 
devraient  avoir  des  hauteurs  prodigieuses,  comme  on  peut  en 
juger  d'après  la  figure  exacte  qui  en  est  donnée  ici. 

§  2H.  Les  éclipses  partielles  de  soleil,  comme  les  phases  des 
éclipses  totales  qui  précèdent  et  qui  suivent  le  temps  pendant  le- 
quel la  lune  couvre  complélement  le  soleil,  sont  loin  de  produire 
des  effets  aussi  marqués  que  les  éclipses  totales.  Quand  une 
éclipse  pari  ielle  est  un  peu  forte,  la  lumière  envoyée  parle  iclell 
diminue  d'une  manière  très- sensible, quoique  cependant  on  soit 
toujours  très -fortement  éclairé,  tant  qu'il  reste  encore  quelque 
porlion  du  soleil  en  dehors  du  disque  de  la  lune. 

Il  est  impossible  de  regarder  directement  le  soleil  pour  suivre 
les  diverses  phases  d'une  éclipse  partielle;  on  ne  peut  le  faire 
qu'en  plaçant  devant  les  yeux  un  verre  eoloré,  ou  bien  un  verre 
blanc  que  l'on  a  préalablement  recouvert  de  noir  de  fumée  en  le 
passant  au-dessus  de  la  flamme  d'une  chandelle. 
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Si  l'on  présente  au  soleil, pendant  une  éclipte partielle,  une  pla- 
que mince  de  mêlai  ou  une  carte,  dani  laquelle  ou  a  pratiqué  un 
petit  trou  avec  une  épingle,  puis  qu'on  place  eo  arrière  uu  écran 
destiné*  recevoir  les  rayons  sotsiresqui  traversent  le  trou,  on  voil 
■ur  cet  écran  une  Image  du  disque  du  soleil  avec  l'échancrure  pro- 
iluilc  par  l' interposition  de  la  lune.  Il  suffit  de  te  reporter  à  ce 
qui  a  été  dit  dans  le  §131,  pour  comprendre  qu'il  doit  eu  être 
ainsi  ;  la  forme  du  petit  espace  lumineux  que  produisent  sur 
l'écran  les  rajons  envoyés  par  le  soleil  à  travers  le  trou  de  la 
carte,  dépend  uniquement  de  là  forme  qu'affecte  l'astre,  et  ne 
dépend  nullement  de  celle  du  trou,  pourvu  qu'il  soit  petit.  Ou  a 
encore  par  là  un  moyen  très-simple  de  suivre  sans  difficulté  les 
diverses  phases  d'une  éclipse  de  soleil. 

Le  feuillage  des  arbres  laisse  souvent  passer  quelques  rayons 
du  soleil,  qui  viennent  éclairer  certaines  parties  du  sol,  au  mi 


Fig.  304. 

lieu  de  j'ombre  que  ce  feuillage 


Les  interstices  des 
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feuille*  jouent  alors  le  rôle  que  nous  venons  du  voir  jouer  nu 
petit  Irou  pratique1  dans  une  carte;  il  en  résulte  que  les  pnrlies 
du  sol  éclairées  à  travers  ces  interstice»  affectent  une  forme  qui 
dépend  <lc  celle  du  disque  du  soleil.  Habituellement,  le  disque 
du  soleil  étant  circulaire,  et  les  rayons  arrivant  obliquement  sur 
le  sol,  ces  parlies  éclairées  sont  elliptiques,  fig.  304.  Pendant  les 
éclipses  de  soleil,  l'échancrure  plus  ou  moins  prononcée  du  dis- 
que de  l'astre  se  reproduit  dans  ces  espaces  Flairs  au  milieu  do 
l'ombre,  el  ils  prennent  la  forme  d'ellipses  échancrées  toutes 
du  même  coté  et  de  In  même  quantité,  fig.  305.  Celte  particu- 


larité que  présente  l'ombrage  des  arbres  pendant  les  éclipses 
est  très  prononcée,  et  il  est  difficile  de  ne  pas  la  remarquer, 
pour  peu  qu'on  y  fasse  attention,  lors  même  qu'on  n'en  serait- 
pas  prévenu. 

S  212.  Pré  il  Ici  Ion  des  écllpaes  4«  «olell.  —  La  période  de 
18  ans   tl  jours,  qui    servait  aux  anciens  asUowycaexÀi^Wivw 
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le  retour  des  éclipses  de  lune,  semble  pouvoir  servir  de  même 
à  la  prédiction  des  éclipses  de  soleil.  Il  n'en  est  rien  cependant. 
Cette  période  peut  bien  servir  à  indiquer  à  l'avance  qu'à  telle  ou 
telle  époque  il  y  aura  une  éclipse  de  soleil;  mais  elle  ne  peut 
nullement  faire  savoir  si  l'éclipsé  sera  visible  ou  non  dans 
un  lieu  déterminé;  el,  dans  le  cas  où  l'éclipsé  serait  visible,  elle 
ne  peut  pas  faire  connaître  le  degré  d'importance  qu'elle  doit 
avoir. 

Cette  différence  tient  à  ce  que  les  éclipses  de  soleil  et  les  éclipses 
de  lu  ne  ne  sont  pas  des  phénomènes  de  môme  nature.  Une  éclipse 
de  lune  est  due  à  ce  que  la  lune  perd  réellement  sa  lumière;  une 
pareille  éclipse  est  visible  pour  tous  les  points  où  la  lune  se  trouve 
au-dessus  de  l'horizon,  et  partout  elle  se  présente  avec  le  même 
caractère  d'intensité.  Dans  une  éclipse  de  soleil,  au  contraire,  le 
soleil  ne  perd  nullement  sa  lumière  :  la  lune,  en  s'interposait 
entre  lui  et  la  terre,  dérobe  une  portion  de  son  disque  aux 
observateurs,  et  cette  portion  du  disque  qui  est  cachée  par  la 
lune  est  plus  ou  moins  grande,  suivant  que  l'observateur  occupe 
telle  ou  telle  position  sur  la  terre.  La  période  de  18  ans  \  1  jours 
n'étant  pas  entièrement  rigoureuse,  et  la  rotation  de  la  terre  sur 
elle-même  amenant  successivement  différents  lieux  du  globe 
dans  la  direction  du  cône  d'ombre  de  la  lune,  on  comprend  que 
les  éclipses  de  soleil  qui  arrivent  en  un  lieu  déterminé,  dans 
l'espèce  de  18  ans  \  I  jours,  peuvent  ne  correspondre  en  aucune 
manière  à  celles  qu'on  y  a  observées  dans  un  intervalle  de  temps 
de  même  durée  précédant  immédiatement  celui  dont  il  s'agit. 
Aussi  les  anciens,  qui  ne  connaissaient  pas  assez  exactement  les 
mouvements  des  astres  pour  arriver  par  d'autres  moyens  à  la 
prédiction  des  éclipses,  se  sont-ils  toujours  contentés  de  prédire 
les  éclipses  de  lune.  Ils  n'avaient  pu  saisir,  entre  les  retours  suc- 
cessifs des  éclipses  de  soleil  en  un  lieu  déterminé,  aucune  loi 
qui  pût  les  mettre  à  même  de  faire  pour  ces  éclipses  ce  qu'ils 
faisaient  pour  les  éclipses  de  lune. 

Maintenant  on  parvient  tout  aussi  facilement  à  prédire  les 
éclipses  de  soleil  que  celles  de  lune.  Seulement  les  calculs  à  ef- 
fectuer pour  en  déterminer  les  diverses  circonstances  sont  beau- 
coup plus  nombreux  que  pour  ces  dernières  éclipses.  C'est  ce 
que  l'on  comprendra  sans  peine  en  observant  qu'une  éclipse  de 
lune  est  la  même  pour  tous  les  points  de  la  terre  d'où  Ton  peut 
voir  laluue;  tandis  qu'une  éclipse  de  soleil  se  présente  avec  des 
caractères  différents  dans  les  divers  lieux  où  elle  est  visible,  ce 
qui  entraîne  une  grande  complication,  si  l'on  veut  se  reudre 
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compte  de  la  marche  de  l'éclipsé  sur  les  diverses  parties  du  globe. 
Mais  lors  môme  qu'on  voudrait  se  contenter  de  chercher  les  cir- 
constances que  doit  présenter  une  éclipse  de  soleil  en  un  lieu 
particulier,  on  aurait  à  faire  beaucoup  plus  de  calculs  qu'il  n'en 
faut  pour  une  éclipse  de  lune.  Eu  effet,  les  parallaxes  de  la  lune 
et  du  soleil  jouent  un  rôle  des  plus  importants  dans  les  éclipses 
de  soleil;  puisque,  si  l'on  était  au  centre  de  la  terre,  on  verrait 
généralement  les  deux  astres  occuper  des  positions  différentes 
dans  le  ciel,  et  que,  de  ce  poin',  l'éclipsé  pourrait  être  tout 
autre  que  celle  qui  correspond  au  lieu  où  Ton  est  placé.  Or,  la 
parallaxe  de  hauteur  delà  lune,  qui  sert  à  passer  de  la  position 
de  l'astre  vu  du  centre  de  la  terre  à  la  position  dans  laquelle  on 
le  voit  du  lieu  d'observation,  varie  considérablement  aux  diverses 
heures  d'une  môme  journée,  et  par  conséquent  pendant  toute  la 
durée  de  l'éclipsé  dont  on  s'occupe.  La  parallaxe  de  hauteur  dont 
on  se  sert  pour  trouver  le  commencement  de  l'éclipsé  n'est  donc 
pas  la  môme  que  celle  qui  doit  servir  à  la  détermination  du  mi- 
lieu et  de  la  fin  du  phénomène.  Celte  circonstance  fait^qu'on  est 
obligé  d'effectuer  beaucoup  plus  de  calculs  que  pour  une  éclipse 
de  lune.  Mais  les  calculs  ne  présentent  pas  plus  de  difficulté  que 
dans  ce  dernier  cas. 

Nous  ne  donnerons  pas  d'exemple  de  la  recherche  des  diverses 
particularités  que  doit  présenter  une  éclipse  de  soleil,  en  un  lieu 
déterminé,  comme  nous  l'avons  fait  pour  une  éclipse  de  lune, 
parce  que  cela  nous  entraînerait  trop  loin.  Nous  nous  contente- 
ions  de  dire  que  c'est  en  comparant  les  positions  que  les  disques 
de  la  lune  et  du  soleil  doivent  occuper  l'un  par  rapport  à  l'autre 
dans  le  ciel,  à  des  époques  assez  rapprochées  les  unes  des  autres, 
de  dix  minutes  en  dix  minutes,  par  exemple,  qu'on  parvient  à 
trouver  l'instant  où  l'éclipsé  commence,  l'instant  où  elle  finit, 
l'instant  où  le  phénomène  est  à  son  maximum  d'intensité,  etc. 

Nous  ajouterons  encore  que,  dans  la  recherche  des  positions 
apparentes  du  soleil  et  de  la  lune  dans  le  ciel,  correspondant  à 
un  instant  quelconque,  on  tient  bien  compte  des  parallaxes  de 
hauteur  des  astres,  dont  le  rôle  est  des  plus  importants,'  mais 
on  ne  tient  pas  compte  de  la  réfraction  atmosphérique.  Si  les 
disques  des  deux  astres  paraissaient  en  contact  l'un  avec  l'autre, 
à  un  certain  instant,  dans  le  cas  où  l'atmosphère  de  la  terre 
n'existerait  pas,  la  présence  de  cette  atmosphère  ne  modifierait 
pas  celte  circonstance  ;  par  l'effet  de  la  réfraction  atmosphérique, 
les  astres  seraient  tous  deux  relevés  dans  le  ciel,  sans  cesser 
d'être  en  contact  l'un  avec  l'autre.  Ainsi  il  suffit  de  détermta&c 
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les  époques  auxquelles  doivent  arriver  les  diverses  phases  de 
J'éclipse,  comme  s'il  n'y  avait  pas  d'atmosphère,  et  les  époques 
trouvées  seront  bien  celles  auxquelles  on  observera  réellement 
ces  phases  à  travers  l'atmosphère  terrestre. 

§  243.  Occultations  des  étoiles  par  la  lune.  —  Les  occul- 
tations des  étoiles  par  la  lune  sont  des  phénomènes  entièrement 
analogues  aux  éclipses  de  soleil.  Il  n'y  a  de  différence  qu'en  ce 
que  l'étoile  occultée  n'est  pas  animée  d'un  mouvement  propre 
sur  la  sphère  céleste,  comme  le  soleil,  et  aussi  en  ce  que  le  dia- 
mètre apparent  de  l'étoile  est  nul. 

L'occultation  d'une  étoile  peut  être  aperçue  d'un  grand  nom- 
bre de  lieux  de  la  terre.  Pour  se  rendre  compte  de  la  ma- 
nière dont  ces  lieux  sont  répartis  sur  le  globe,  il  suffit  d'étudier 
la  marche  du  cône  d'ombre  de  la  lune  relatif  à  la  lumière  qui 
émane  de  l'étoile.  Vu  le  grand  éloignement  de  l'étoile  par  rap- 
port à  la  distance  de  la  lune  à  la  terre,  on  peut  considérer  ce 
cône  d'ombre  comme  un  cylindre  à  base  circulaire,  dont  le 
rayon  est  égal  au  rayon  de  la  lune.  Ce  cylindre,  qui  se  déplace 
avec  la  lune  et  qui  ne  peut  comprendre  à  chaque  instant  qu'une 
faible  portion  de  la  surface  de  la  terre  à  son  intérieur,  vient  suc- 
cessivement couvrir  sur  cetle  surface  diverses  régions  formant 
une  zone  ;  et  c'est  des  différents  points  de  celte  zone  que  l'occulta- 
tion peut  être observée.  11  n'yapaslieuàs'occuper  ici  du  cône  de 
pénombre,  puisque  le  diamètre  apparent  de  l'étoile  est  nul,  et 
qu'en  conséquence  ce  cône  de  pénombre  se  confond  entièrement 
avec  le  cône  d'ombre. 

Pour  prédire  les  instants  précis  auxquels  l'occultation  d'une 
étoile  doit  commencer  et  finir,  on  effectue  des  calculs  analogues 
à  ceux  qui  se  rapportent  aux  éclipses  de  soleil.  En  déterminant 
les  positions  apparentes  que  le  centre  de  la  lune  doit  venir  occu- 
per dans  le  ciel,  à  diverses  époques  rapprochées  les  unes  des  au- 
tres, on  parvient  à  trouver  celles  pour  lesquelles  la  distance  de 
Tétoile  au  centredelaluneestégaleàla  moitié  du  diamètre  appa- 
rent de  ce  dernier  astre:  il  est  cl  rir  que  ce  sont  ces  époques  parli- 
culièresqui  marquent  le  commencement  etla  fin  de  l'occultation. 

C'est  en  opérant  comme  nous  venons  de  l'indiquer  en  peu  de 
mots  qu'on  arrive  à  déterminer  le  temps  que  doit  durer  l'occul- 
tation d'une  étoile.  Nous  avons  vu  précédemment  (§  224)  quel'éga- 
lité  rigoureuse  entrela  valeur  de  celte  durée  de  l'occultation  ainsi 
obtenue,  et  colle  que  fournit  l'observation  directe  du  phénomène, 
constitue  la  meilleure  preuve  de  l'absence  d'atmosphère  autour 
de  la  lune. 
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§  244.  Méthode  des  distances  lunaires,  pour  la  déter- 
mination des  longitudes  géographiques.  —  Nous  savons 
que  In  grande  difficulté  de  la  mesure  des  longitudes  géographi- 
ques consiste  dans  la  détermination  de  la  différence  des  heures 
marquées  simultanément  par  deux  horloges  installées  dans  deux 
lieux  très-éloignés  l'un  de  l'autre,  et  réglées,  par  exemple,  sur 
les  temps  solaires  de  ces  deux  lieux  (§§  98  et  170).  Le  mouvement 
de  la  lune  parmi  les  constellations  fournit  un  excellent  moyen 
de  lever  cette  difficulté,  ainsi  que  nous  niions  le  faire  compren- 
dre facilement. 

Supposons  qu'on  soit  en  un  lieu  quelconque  de  la  terre, etqu'on 
veuille  trouver  la  longitude  de  ce  lieu,  comptée  à  partir  du  méri- 
dien de  Paris.  Ou  pourra  régler  un  chronomètre  sur  le  temps  so- 
laire du  lieu  où  l'on  est  placé,  en  employant  un  des  moyens  indi- 
qués précédemment  (§  180)  ;  il  n'y  aura  plus  alors  qu'à  déterminer 
la  quantité  dont  ce  chronomètre  avance  ou  retarde  sur  une  hor- 
loge qui  serait  réglée  sur  le  temps  solaire  de  Paris,  pour  en  con- 
clure tout  de  suite  la  longitude  cherchée.  S'il  était  possible 
d'installer  dans  le  ciel  une  horloge  dont  le  cadran  fût  visible 
de  tous  les  points  de  la  terre,  comme  les  étoiles,  et  qui  marquât 
constamment  l'heure  de  Paris,  il  suffirait  évidemment  de  regarder 
ce  cadran,  et  de  comparer  l'heure  qu'y  marque  l'aiguille  à  celle 
que  marque  en  môme  temps  le  chronomètre  réglé  sur  le  temps  du 
lieu  où  Ton  se  trouve.  Or  les  astronomes  sont  parvenus  à  réaliser 
celle  idée,  qui  paraît  si  singulière  au  premier  abord.  Ce  cadran 
placé  dans  le  ciel,  et  dont  l'aiguille  se  meutde  manière  à  marquer 
le  temps  solaire  de  Paris,  est  formé  par  la  sphère  céleste  tout  en- 
tière; les  étoiles  remplacent  les  divisions  qu'on  trace  ordinairement 
sur  le  contour  d'un  cadran  ;  et  la  lune,  qui  se  meut  à  travers  les 
étoiles,  tient  lieu  de  l'aiguille.  Une  manque  plus  que  les  chiffres 
destinés  à  indiquer  l'heure  qu'ilest,  lorsque  l'aiguille, c'est-à-dire 
la  lune,  occupe  telle  ou  telle  place  parmi  les  divisions  du  cadran 
représentées  par  les  étoiles:  au  lieu  de  les  tracer  dans  le  ciel,  ce 
qui  ne  pourrait  se  faire,  les  astronomes  de  Paris  les  inscrivent 
dans  la  Connaissance  des  temps,  et  à  l'aide  de  la  table  qui  les  con- 
tient, un  observateur,  placé  n'importe  où  sur  le  globe,  peut  dire 
tout  de  suite  quelle  heure  il  est  à  Paris,  d'après  la  position  qu'il 
voit  occuper  à  la  lune  parmi  les  étoiles.  Quelques  détails  sont  né- 
cessaires pour  faire  comprendre  au  juste  en  quoi  consiste  celte 
méthode  remarquable,  dont  nous  venons  seulement  défaire  con- 
naître l'idée  fondamentale. 
§245.  Le  Bureau  des  longitudes  fait  calculer,  et  insérer  dans  la 
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Coumiiïsante.tle*  irm/it,  les  distances  angulaires  qui  doivent  exister 
entre  le  centre  do  la  lune  et  |M  étoiles  principales  qui  l'avotsi- 
ncnl,de  Irais  heures  en  trois  heures,  pour  Ions  les  jours  dechaque 
année,  (les  dbtaoea  Mal  calculées  pour  le  cas  où  l'observateur 
serait  plaça  au  centre  de  la  (erre,  et  les  heures  qui  l'aecompa- 
gneut  sont  données  eu  temps  vrai  de  Paris. 

Lorsqu'un  observateur,  phicé  en  un  lieu  queteonquede  la  terre, 
»eut  savoir  l'heure  qu'il  esta  l'aria,  il  mesure,  à  l'uidedu  sextant 
par  exemple,  la  distance  angulaire  d'une  étoile  principale  au  bord 
dudisquedela  lune  ;  et  l«  connaisse  née  i:'"  diiiui''lre  apparenMe 
Ulune  lui  permet  d'eu  déduire  tout  de  suite  lit  distance  de  l'étoile 
su  centre  de  cet  astre.  La  distance  ainsi  obtenue  n'est  pascelle 
que  l'observatcuraurail  trouvée  si  ta  réfraelion  atmosphérique 
n'eût  pas  changé  les  positions  apparentes  de  l'étoile  el  de  la  lune, 
ots'ileût  été  plueé  au  contre  de  la  terre;  mais  on  passe  facilement 
de  l'une  à  l'autre,  ;i  l'on  a  soin  do  mesurer  les  dislances  zénithales 
des  deux  astres,  en  même  temps  qu'on  mesure  la  dislance  qui  les 
sépare  l'un  de  l'autre.  A  l'aide  de  ces  distances  zénithale»,  eu  peut 
trouver,  d'une  pari,  les  quantités  dont  l'étoile  et  la  lune  ont  été 
rapprochées  du  zénith  pur  l'effet  de  la  réfraction  (§59)  ;  el  d'uuc 
autre  pari,  la  quantité  dont  le  centre  de  la  lune  eu  a  été  éloigné 
par  l'effet  de  la  parallaxe  (s.  801),  Soient  K  la  posilion  apparente 
de  l'étoile  sur  la  sphère  céleste,  fig.  30G,  L  la  position  apparente 


delà  lune,  et  Z  le  zénith.  On  a  mesuré  l'angle  KOI.,  ainsi  que  les 
angles  EOZ,  I.OZ.  Si  l'on  prend  l'arc  EE'  égal  à  la  réfraction  re- 
Jaiiveà  l'étoile,  c'est  en  E'  qu'on  aurait  vu  l'étoile,  si  l'atmosphère 
n'eût  pag  existé,  et  qu'on  eût  été  placé  au  centre  de  la  terre.  Pre- 
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nous  de  m  Orne  KL'  égal  à  la  réfraction  relative  à  la  lune,  c'est  en  1/ 
que  la  lune  aurait  été  aperçue,  si  l'atmosphère  n'eût  pas  changé 
la  direction  des  rayons  lumineux,  et  qu'on  fût  resté  au  lieu  où 
l'on  se  trouve.  Portons  ensuite  L'L"  égal  à  la  parallaxe  de  hauteur 
de  la  lune,  et  nous  aurons  en  Ln  la  position  où  la  lune  aurait é lé 
vue  du  centre  de  la  terre.  Ainsi,  à  l'instant  où  l'on  a  mesuré  l'an- 
gle EOL,  la  distance  angulaire  de  l'étoile  au  centre  de  la  lune, 
pour  un  observateur  placé  au  centre  de  la  terre,  était  égale  a 
E'OL".  La  connaissance  des  (rois  côtés  EL,  EZ,  LZ,  du  triangle 
sphérique  ZEL,  permet  de  calculer  l'angle  en  Z  :  d'un  autre  côté, 
on  connaît  les  distances  ZE',  ZL"  :  on  a  donc,  dans  le  triangle 
sphérique  ZE'L",  l'angle  Z  et  les  deux  côtés  adjacents,  ce  qui 
fait  qu'on  peut  calculer  le  côté  EL",  ou  l'angle  E'OL"  auquel,  cet 
arc  sert  de  mesure. 

Dès  que  l'angle  E'OL"  a  été  ainsi  obtenu,  il  n'y  a  plus  qu'à  cher- 
cher, dans  lu  Connaissance  des  temps,  à  quelle  heure  de  Paris  cor- 
respond cette  distance  angulaire  de  l'étoile  au  centre  de  la  lune. 
Si  la  valeur  de  l'angle  EyOL"  se  trouve  être  exactement  une  de 
celles  que  contient  la  Table  des  disfonces  lunaires,  pour  l'étoile 
particulière  dont  il  s'agit,  l'heure  inscrite  à  cô!é  de  cette  valeur 
sera  l'heure  que  l'on  cherche.  Autrcmentl'angle  E'OL"  sera  com- 
pris entre  deux  des  distances  insérées  dans  cette  table,  et  Ton 
trouvera  facilement,  par  une  simple  proportion,  au  moyen  des 
heures  marquées  en  regard  de  ces  deux  distances,  quelle  est 
Theure  précise  qui  correspond  à  l'angle  E'OL". 

On  peut  opérer  évidemment  de  môme  en  mesurant  la  distance 
de  la  lune  au  soleil,  au  lieu  de  mesurer  sa  distance  à  une  étoile. 

§  246.  Détermination  des  longitudes  par  les  éclipses  et 
1rs  occultations.  —  11  est  aisé  de  voir  que  l'observation  du 
commencement  ou  de  h  fin  d'une  éclipse  de  soleil  ou  d'une  occul- 
tation d'étoile  par  la  lune,  équivaut  à  la  mesure  de  la  distance 
angulaire  du  centre  de  la  lune  au  centre  du  soleil,  ou  à  l'étoile; 
puisque, dans  le  premier  cas, la  distance  des  centres  des  deux  astres 
est  égale  à  laso  i  me  de  leurs  demi-diamètres  apparents,  et  que, 
dans  le  second  cas,  la  distance  du  centre  de  la  lune  à  l'étoile  est 
égale  à  la  moitié  du  diamètre  apparent  de  la  lune.  Aussi  une  pa- 
reille observation  peut-elle  fournir  la  longitude  du  lieu  où  l'on 
est  placé,  tout  aussi  bien  que  la  mesure  directe  de  la  distance  du 
centre  de  la  lune  au  centre  du  soleil  ou  à  une  étoile.  Il  est  même 
bon  d'ajouter  que  cette  observation  du  commencement  ou  de  la 
fin  d'une  éclipse  de  soleil  ou  d'une  occultation  d'étoile  est  suscep- 
tible d'une  bien  plus  grande  précision  que  la  mesure  d'une  dis- 
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Uoce  lunaire,  en  sorte  qu'on  arrive  par  là  à  une  détermination 
beaucoup  plus  exacte  de  la  longitude  que  Ton  cherche.  Aussi, 
lorsqu'on  veut  mesurer  une  longitude,  a-t-on  soin  de  profiter  des 
éclipses  de  soleil  et  des  occultations  d'étoiles  que  l'on  peut  ob- 
server :  et  ce  n'est  qu'à  défaut  de  phénomènes  de  ce  genre  que 
Ton  a  recours  à  la  mesure  de  la  distance  de  la  lune  à  une  étoile, 
ou  au  soleil,  ou  même  à  une  planèle. 

Les  éclipses  de  lune  peuvent  être  employées  à  la  détermination 
des  longitudes,  mais  d'une  tout  autre  manière.  L'entrée  d'un  des 
points  remarquables  du  disque  lunaire  dans  l'ombre  de  la  terre 
est  «n  phénomène  instantané  qui  peut  être  observé  d'un  grand 
nombre  de  lieux  à  la  fois  ;  et  il  semble  qu'on  puisse  s'en  servir, 
atupi  bien  que  d'un  signal  de  feu  (§  98),  pour  comparer  la  marche 
de  deux  horloges  situées  loin  l'une  de  l'autre.  Mais  l'influence  de 
la  pénombre  et  de  l'atmosphère  terrestre  fait  que  celte  observa- 
tion n'est  pas  susceptible  de  précision  ;  un  point  brillant,  que  l'on 
examine  spécialement  surla  lune,  perd  peu  à  peu  sa  lumière,  en 
pénétrant  dans  l'ombre  de  la  terre,  et  l'on  ne  peut  pas  dire  au 
juste  à  quel  instant  il  passe  de  la  pénombre  à  l'ombre  pure.  C'est 
pour  ce  motif  qu'on  ne  se  sert  pas  des  éclipses  de  lune  pour  la 
détermination  des  longitudes,  quoique,  par  leur  nature,  elles 
semblent  tout  à  fait  propres  à  remplacer  les  signaux  de  feu  dont 
l'emploi  est  nécessairement  très-restreint. 


CHAPITRE  CINQUIÈME. 

DES  PLANÈTES  ET  DES  COMÈTES. 


§247.  Après  avoir  étudié  en  détail  ce  qui  se  rapporte  au  soleil 
et  à  la  lune,  nous  allons  nous  occuper  des  autres  astres  errants 
(§61).  Ces  astres  sont,  d'une  part,  les  planètes  avec  leurs  satellites; 
d'une  autre  part,  les  comètes.  Il  nous  est  impossible,  quant  à  pré- 
sent, de  Taire  sentir  d'une  manière  convenable  la  différence  qui 
existe  entre  les  planètes  et  les  comètes  ;  la  distinction  à  établir 
entre  elles  ressortira  des  détails  dans  lesquels  nous  allons  entrer 
relativement  à  chacune  de  ces  deux  espèces  d'astres. 

PLANÈTES. 

§  248,  Plamète*  commues  de*  amelems.  —  Les  planètes  con- 
nues  des  anciens,  en  niellant  de  côté  le  soleil  et  la  lune,  étaient  au 
nombre  de  cinq. Les  noms  qu'ils  leur  ont  attribués,  et  que  nousavons 
conservés,  sont  Mercure,  Vénus,  Mars,  Jupiter  et  Saturne.  Ces  as- 
tres, habituellement  visibles  à  l'œil  nu,  nousprésententà  très-peu 
près  le  môme  aspect  que  les  étoiles  ;  en  sorte  que  les  personnes  qui 
ne  sont  pas  très-exercées  dans  l'astronomie  d'observation  les  con- 
fondent toujours  avec  ces  dernières.  Mais  si  l'aspect  seul  ne  permet 
pas  de  distinguer  les  planètes  des  étoiles,  il  suffit  de  quelques  jours 
d'observation  attentive  pour  qu'on  soit  certain  que  tel  astre  qu'on 
a  examiné  spécialement  appartient  à  la  première  ou  à  la  seconde 
de  ces  deux  classes.  En  effet,  les  planètes  se  déplacent  parmi  les 
constellations  ;  les  distances  de  chacune  d'elles  aux  étoiles  qui  l'en- 
tourent varient  d'une  manière  très-sensible  dans  un  court  espace 
de  temps.  Les  étoiles,  au  contraire,  restent  immobiles  les  unes  par 
rapport  aux  autres  ;  elles  conservent  entre  elles  les  mômes  posi- 
tions relatives,  les  mômes  distances.  Pour  reconnaître  d'une  ma- 
nière certaine  si  un  astre  particulier  est  une  planète  ou  une  étoile, 
on  n'aura  donc  qu'à  graver  dans  sa  mémoire,  ou  mieux  encore  à 
figurer  sur  un  dessin  la  position  que  cet  astre  occupe  un  certain 
jour  par  rapport  aux  étoiles  qui  l'environnent  ;  puis,  les  jours  sui- 
vants, on  examineras'il  se  trouve  dans  la  môme  position  que  pré- 
cédemment, ou  bien  s'il  s'est  déplacé  d'une  manière  appréciable. 

A  l'aide  des  cartes  célestes,  on  distingue  facilement  les  planètes 
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des  étoiles.  En  effet,  la  mobilité  des  premières  parmi  les  constel- 
lations fuit  qu'on  ne  peut  pas  les  figurer  sur  ces  cartes  ;  les  étoiles 
seules  y  sont  représentées.  Si  donc  on  aperçoit  dans  le  ciel  un  astre 
qui  ressemble  à  une  étoile,  et  si  cet  astre  ne  se  trouve  pas  sur  la 
carte,  on  pourra  en  conclure  que  c'est  une  planète  ;  ou  au  moins 
il  y  aura  une  grande  probabilité  pour  qu'il  eu  soit  ainsi,  car  nous 
verrons  plus  tard  qu'il  peut  se  présenter  certaines  circonstances 
exceptionnelles  qui  fassent  que  celte  conclusion  soit  inexacte. 

§  249.  Lorsqu'on  veut  trouver  la  position  qu'une  planète  occupe 
dans  le  ciel,  un  jour  donné,  on  peut  se  servir  avec  avantage  des 
indications  fournies  par  la  CmnaUsance  des  temps.  On  trouve,  en 
effet,  dans  ce  recueil,  les  valeurs  que  doivent  prendre  successive- 
ment l'ascension  droite  et  la  déclinaison  de  chacun  des  astres  dont 
nous  nous  occupons,  valeurs  qui  ont  été  calculées  d'avance,  d'après 
la  connaissance  qu'on  a  du  mouvement  de  ces  astres,  et  qui  cor- 
respondent à  des  époques  assez  rapprochées  les  unes  des  autres. 
En  y  prenant  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  de  la  planète  que 
l'on  cherche,  pour  l'époque  particulière  dont  il  s'agit,  puis  repor- 
tant cette  ascension  droite  et  cette  déclinaison  sur  une  carte  ou 
sur  un  globe,  on  verra  tout  de  suite  au  milieu  de  quelle  constel- 
lation se  trouve  la  planète,  et  comment  elle  est  placée  dans  cette 
constellation.  Dès  lors  il  suffira  de  jeter  un  coup  d'œil  sur  le  ciel 
pour  y  reconnaître  immédiatement  la  planète. 

L'observation  monlrequc  les  planètes  visibles  à  l'œil  nu  ne  s'é- 
cartent jamais  beaucoup  du  grand  cercle  de  l'écliptique.  Cette  cir- 
constance fait  que,  pour  arriver  à  reconnaître  une  de  ces  planè- 
tes dans  le  ciel,  on  peut  se  contenter  ie  savoir  à  quelle  heure  elle 
passe  au  méridien,  en  se  servant  d'une  carte  telle  que  celle  qui  se 
trouve  à  la  page  479  (planche  II),  cl  qui  donne  le  développement 
des  régions  équatoriales  de  la  sphère.  Voici  en  quoi  consiste  la 
marche  qu'on  doit  suivre  pour  cela.  Observons  d'abord  que  la 
carte  porte,  au  haut  et  au  bas,  l'indication  des  divers  jours  de 
l'année,  se  succédant  de  droite  à  gauche,  et  commençant  au  22 
septembre,  qui  correspond  à  l'équinoxedu  printemps;  les  choses 
ont  été  disposées  de  telle  manière  que,  si  l'on  joint  par  une  ligne 
droite  les  divisions  du  haut  et  du  bas  de  la  carte  qui  correspondent 
à  un  même  jour,  au  15  janvier  par  exemple, cette  ligne  passe  par 
les  points  du  ciel  qui  traversent  le  méridien  à  minuit, le  15  jan- 
vier. Observons  encore  que,  outre  les  degrés  d'ascension  droite, 
les  heures  du  temps  sidéral  se  trouvent  inscrites  en  chiffres  ro- 
mains le  long  de  i'équaleur,  et  aussi  au  bas  de  la  carte,  immé- 
diutement  au-dessus  de  la  ligue  quiconticnl  l'indication  des  jours. 
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Il  est  aisé  de  se  rendre  compte  de  la  disposition  de  ces  heures,  qui 
vont  de  0  à  24  à  partir  du  point  équinoxial  du  printemps,  et  de 
comprendre  comment  on  peut  s'en  servir;  on. verra  par  exemple 
que,  le  15  janvier,  à  minuit,  il  est  7k  34m  de  temps  sidéral.  Suppo- 
sons donc  que  Ton  veuille  trouver  la  place  que  la  planète  Vénus 
occupe  dans  le  ciel  le  4  mars  1851.  V Annuaire  du  Bureau  de»  longi- 
tudes, qui  donne  les  heures  des  passages  des  principales  planètes  au 
méridien,  pour  le  1er,  le  M  et  le  21  dechaque  mois,  indique  que,  le 
4  mars  1851 ,  Vénus  passe  au  méridien  de  Paris  à  9h  lm  du  matin, 
temps  moyen  :  ce  qui,  d'après  la  valeur  de  l'équation  du  temps 
(§  185)  pour  ce  jour-là,  équivaut  à 8h  55*  de  temps  vrai. Or  on  voit 
sur  la  carteque  le  3  mars,  à  minuit,  il  est  10h  39m  de  temps  sidé- 
ral; si  à  ces  10h39m  on  ajoute  8h  55n,  que  l'on  peut  prendre  sans 
grande  erreur  pour  des  heures  et  minutes  sidérales,  on  trouve 
que  le  4  mars,à8h55m  du  matin,temps  vrai.il  esH9b  34m  de  temps 
sidéral.  En  prenant,  au  bas  de  la  carie,  la  division  qui  correspond 
à  19h  34*,  et  menant  par  cette  division  une  ligne  droite  perpen- 
diculaire à  l'Equateur,  on  trouvera  sur  cette  ligne  les  points  de 
la  sphère  céleste  qui  passent  au  méridien  de  Paris  le  matin  du 
4  mars  1851,  à  8h  55m  de  temps  vrai,  ou  à  9h  7m  de  temps  moyen. 
La  planète  Vénus  doit  donc  être  quelque  part  sur  cette  ligne;  et 
comme  elle  n'est  jamais  très-éloignée  de  l'écliptique,  elle  doit  se 
trou  ver  dans  le  voisinage  du  point  où  la  ligne  courbe  qui  représente 
l'écliptique  est  rencontrée  par  la  ligne  droite  dont  nous  venons  de 
parler.  Ou  voit  parla  qu'à  cette  époque,  Vénus  doit  être  un  peu 
à  l'orient  des  étoiles  principales  de  la  constellation  du  Sagittaire, 
ce  qui  permet  de  la  trouver  immédiatement  dans  le  ciel. 

§  250.  Zodiaque.  —  Nous 
venons  de  dire  que  les  planètes 
visibles  à  l'œil  nu  nes'écartent 
jamais  beaucoup  de  l'éclipti- 
que. Les  anciens  avaient  ob- 
servé que  leur  dislance  à  ce 
grand  cercle,  d'un  côté  ou  de 
l'autre,  ne  dépassait  jamais 
8  degrés  ;  en  sorte  que,  si  Ton 
imagine  une  zone  enveloppant 
la  sphère  tout  le  long  de  l'éclip- 
tique, et  s'étendant  de  part  et 
d'autre  de  ce  cercle  jusqu'à  une 
dislance  de  8  degrés,  fig.  307, 
les  planètes  restent  toujours  à  son  intérieur.  C'est  à  cette  zone, 


Fig.  307. 
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d'une  largeur  totale  de  ttt  degrés,  que  les  anciens  ont  attribué 
le  nom  de  zodiaque. 

Nous  avons  indiqué  (§  130)  en  quoi  consiste  la  division  de  l'é- 
cliptique  en  douxe  signes,  division  qui  a  été  longtemps  adoptée 
par  les  astronomes.  Si  par  chacun  des  points  de  division  on  mène 
un  urc  de  grand  cercle  perpendiculaire  à  l'écliptique,  ces  douxe 
arcs  partageront  le  zodiaque  en  douxe  parties  égales,  qui  sont  ce 
qu'on  nomme  les  signes  du  zodiaque.  On  attribue  à  ces  signes  les 
noms  que  nous  avons  déjà  fait  connaître  comme  étant  ceux  des 
signes  de  l'écliptique. 

§251.  Distinction  des  planètes  ei  denx  espèces.  —  tas 
planètes  se  meuvent  sur  la  sphère  céleste  en  restant  toujours  dans 
le  voisinage  de  l'écliptique,  et  parcourant  successivement  les  di- 
verses régions  du  ciel  que  traverse  ce  grand  cercle.  Mais  elles  ne 
conservent  pas  constamment  la  même  position  par  rapport  au  so- 
leil ;  tantôt  elles  se  rapprochent  de  lui,  tantôt  elles  s'en  éloiguent  ; 
elles  se  placent,  tantôt  à  l'orient,  tantôt  à  l'occident  de  cet  astre. 
En  examinant  pendant  un  certain  temps  les  diverses  positions 
qu'elles  prennent  ainsi  relativement  au  soleil,  on  reconnaît  qu'el- 
les ne  se  comportent  pas  toutes  de  même  :  les  unes  ne  s'éloignent 
jamais  de  cet  astre  au  delà  de  certaines  limites,  et  lorsqu'elles  ont 
atteint  ces  limites,  elles  commencent  à  se  rapprocher  de  lui  ;  les 
autres,  au  contraire,  s'en  éloignent  à  toute  distance,  jusqu'à  se 
placer  de  temps  à  autre  au  point  de  la  sphère  qui  lui  est  diamé- 
tralement opposé.  Les  planètes  de  la  première  espèce,  celles  dont 
la  distance  au  soleil  reste  toujours  comprise  entre  deslimites  fixes, 
sont  ce  qu'on  nomme  les  planètes  inférieures;  les  autres  sont  dé- 
signées sous  le  nom  de  planètes  supérieures. 

Parmi  lesplanètes  connues  des  anciens,  il  yen  a  deux  inférieu- 
res :  ce  sont  Mercure  et  Vénus.  Les  trois  autres,  Mars,  Jupiter  et 
Saturne,  sont  des  planètes  supérieures. 

§  252.  Mouvement  apparent  des  planètes  inférieures.  — 
Si  l'on  observe  Vénus  à  une  époque  convenablement  choisie,  on 
la  voit  le  sojr,  peu  de  temps  après  le  coucher  du  soleil,  dans  la 
région  du  ciel  qui  avoisine  le  point  de  l'horizon  où  le  soleil  a  dis- 
paru. Elle  se  montre  comme  une  des  plus  brillantes  étoiles  du  fir- 
mament. Bientôt  le  mouvement  diurne  du  ciel,  auquel  la  planète 
participe  comme  tous  les  autres  astres,  l'amène  elle-même  jus. 
qu'à  l'horizon,  et  elle  disparaît  à  son  tour.  Les  jours  suivants,  on 
voit  encore  Vénus  à  la  même  heure,  et  dans  la  même  région  du 
ciel;  mais  elle  parait  de  plus  en  plus  éloignée  du  point  de  l'ho- 
rizon  où  le  soleil  s'est  couché,  et  elle  se  couche  elle-même  de 
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plus  en  plus  tard.  11  y  n,  sous  ce  rapport,  de  l'analogie  entre  les 
apparences  que  présente  le  mouvement  de  Vénus  sur  la  sphère, 
et  celles  du  mouvement  de  la  lune  à  partir  d'une  nouvelle  lune 
(§  196);  cependant  il  existe  entre  ces  deux  mouvements  une  dif- 
férence essentielle  qu'il  faut  signaler  :  c'est  que  le  changement 
qu'on  observe  d'un  jour  au  lendemain,  dans  la  position  de  l'astre 
par  rapport  à  l'horizon,  après  le  coucher  du  soleil,  est  beaucoup 
moins  sensible  pour  Vénus  que  pour  la  lune. 

Ces  apparences  résultent  évidemment  de  ce  que  la  planète,  si- 
t  uée  à  Test  du  soleil  sur  la  sphère  céleste,  s'éloigne  de  plus  en  plus 
de  lui,  en  s'avançant  vers  l'orient.  Au  bout  de  quelque  temps, 
Vénus  cesse  de  s'éloigner  du  soleil,  et  commence  au  contraire  à 
s'en  rapprocher  peu  à  peu;  en  sorte  que  l'on  continue  à  la  voir 
le  soir,  un  peu  après  le  coucher  du  soleil,  mais  dans  des  positions 
de  plus  en  plus  voisines  du  point  de  l'horizon  où  le  soleil  a  disparu. 
Bientôt  la  planète  se  trouve  si  près  du  soleil  qu'on  ne  peut  plus 
la  voir;  lorsque  la  lueur  crépusculaire  s'est  assez  affaiblie  pour 
que  Vénus  puisse  être  aperçue,  cette  planète  s'est  déjà  abaissée 
au-dessous  de  l'horizon. 

Après  quelques  jours,  pendant  lesquels  Vénus  ne  peut  pas  être 
aperçue,  on  peut* l'observer  de  nouveau,  mais  à  l'ouest  du  soleil. 
Alors  on  la  voitle  matin, du  côté  de  l'orient,  quelque  temps  avant 
le  lever  de  cet  astre;  car,  en  vertu  de  la  uouvelle  position  qu'elle 
occupe  sur  la  sphère,  elle  se  lève  et  se  couche  avant  lui.  En  l'ob- 
servant pendant  un  assez  grand  nombre  de  jours  successifs,  le 
matin,  peu  de  temps  avant  le  lever  du  soleil,  on  reconnaît  qu'elle 
s'éloigne  de  cet  astre  vers  l'occident  ;  on  la  voit  de  plus  en  plus 
loin  du  point  de  l'horizon  où  il  va  se  lever.  Bientôt  sa  distance 
au  soleil  n'augmente  plus,  et  elle  commence  à  se  rapprocher  de 
lui  peu  à  peu  ;  on  la  voit  toujours  le  matin,  avant  le  lever  du  so- 
leil, mais  elle  se  trouve  dans  des  positions  de  plus  en  plus  voisines 
du  point  où  cet  astre  doit  apparaître  au  bout  de  quelques  instants. 

Enfin  la  planète  se  rapproche  tellement  du  soleil,  qu'on  cesse 
delà  voir  pendant  plusieurs  jours.  Lorsqu'on  l'aperçoit  de  nou- 
veau, elle  se  retrouve  à  l'est  du  soleil  ;  c'est  le  soir  qu'elle  est  vi- 
sible, et,  à  partir  de  là,  on  la  voit  repasser  successivement  par 
les  diverses  positions  qu'on  l'avait  vue  prendre  précédemment. 
Vénus,  en  un  mot,  oscille  de  part  et  d'autre  du  soleil,  en  restant 
toujours  à  peu  près  sur  le  grand  cercle  de  l'écliplique.  Se  trou- 
vant, à  certaines  époques,  à  peu  près  dans  la  direction  du  soleil 
S,  fig.  308,  elle  marche  de  S  en  A;  puis  elle  revient  de  A  en  S, 
dépasse  le  soleil  S,  et  va  de  S  en  B  ;  enfin  elle  retourne  de  B  en  S  ; 
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et  à  parlir  de  là  elle  recomnjeuce  comme  précédemment.  On  la 
voit  le  soir,  après  le  coucher  du  soleil,  tant  qu'elle  est  entre  S  et 
A  ;  on  la  voit,  au  contraire,  le  matin,  avant  le  lever  du  soleil, 
tant  qu'elle  est  en  Ire  S  et  B.  Dans  ce  mouvement,  sa  vitesse  va 
en  diminuant  tant  qu'elle  s'éloigne  du  soleil,  et  en  augmentant, 
au  contraire,  lorsqu'elle  s'en  rapproche. 
Les  plus  grandes  digressions  orientales  STA,  et  occidenta- 
les STB,  de  Vénus 
n'ont  pas  toujours 
les  mêmes  valeurs, 
sans  cependant  va- 
rier beaucoup  d'une 
époque  à  une  autre  ; 
elles  restent  compri- 
ses entre  45°  et  4T{ 
environ.  La  durée 
d'une  oscillation 
complète  de  la  pla- 
nète, par  rapport  au 
soleil,  c'est-à-dire  le 
temps  qu'elle  met, 
en  partant  du  point  A,  à  revenir  au  mime  point  A,  est  en 
moyenne  de  584  jours. 

§  253.  Le  soleil  se  mouvant  constamment  le  long  de  lYclipti- 
que,  il  est  clair  que  Vénus  ne  doit  pas  avoir,  par  rapport  aux  étoi- 
les, le  même  mouvement  apparent  que  par  rapport  au  soleil. 
On  se  fera  une  idée  de  ce  mouvement  de  Vénus  par  rapport  aux 
étoiles,  en  imaginant  qu'elle  oscille  le  long  de  l'arc  AB,  de  part 
et  d'autre  du  soleil  S,  et  qu'en  même  temps  le  soleil  emporte 
cet  arc  dans  son  mouvement  annuel  sur  la  sphère.  Il  doit  en  ré- 
sulter évidemment,  pour  Vénus,  un  mouvement  irrégulier  sur 
la  sphère  :  sa  vitesse  doit  être  tantôt  grande,  tantôt  petite,  et 
même  il  peut  arriver  que  cette  vitesse  change  de  sens,  lorsque  la 
planète  se  trouve  vers  le  milieu  de  l'arc  AB,  et  qu'elle  parcourt 
cet  arc  de  Test  à  l'ouest.  C'est,  en  effet,  ce  qui  arrive,  comme 
l'indique  l'observation. 

Pour  étudier  la  marche  de  Vénus  parmi  les  (Moi  les,  il  faut  opérer 
comme  nous  avons  déjà  fait  pour  le  soleil  et  pour  la  lune.  Chaque 
jour  on  peut  marquer  sur  un  globe  céleste,  ou  sur  une  carte,  la  po- 
sition où  se  trouve  la  planète,  soit  que  cette  position  ait  été  déter- 
minée à  la  simple  vue  parla  comparaison  des  distances  de  l'astre 
aax  étoiles  qui  sont  dans  son  voisinage,  soit  que,  pour  plus  d'e.xac- 
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tiiudc,  on  l'ail  obtenue  pnr  la  mesure  de  son  ascension  droite  et  de 
sa  déclinaison.  On  voit  ainsi  queVénus  se  meut  à  peu  prfl s  suivant 
le  grand  cercle  de  l'éi'.lip  tique,  en  passant  lanlût  d'un  coté,  taniot 
de  l'aulre  de  ce  cerclei  son  mouvement,  qui  est  généralement 
direct,  comme  celui 
du  soleil,  est  taniot  ac- 
céléré, taniot  returdé  ; 
de  temps  à  autre,  le 
sens  de  ce  mouvement 
change,  et  il  s'effec- 
tue pendant  un  c cr- 
iai ti  nombre  de  jours 
de  l'est  à  l'ouest,  pour 
reprendre  ensuite  le 
sens  direct  qu'il  avait 
d'aboi  d.  La  fig.  309  esl 
la  reproduction  d'une 
partie  de  la  carte  de  la 
page  179  (plancbe  II) 
sur  laquelle  on  a 
marqué  les  positions 
successives  de  Vénus, 
de  6  en  6  jours  depuis 
le  27  septembre  1850 
jusqu'au  7  mars  1851. 
On  voit  que  la  route 
suivie  par  la  planète, 
dans  cet  intervalle  de 
temps,  se  trouve  en 
partie  au  sud,  en  par- 
tie au  nord  de  l'éclip- 
tique,  sans  s'éloigner 
beaucoup  de  ce  grand 
cercle,  ni  d'un  coté  ni 
de  l'aulre.  Le  mou- 
vement de  Vénus  esl 
d'abord  direct  jus 
qu'au  26  novembre 
1850;  puis  il  devient 
rétrograde  du  20  no- 
vembre 1»50  au  6  jan-  "  "' 
vier  1851,  et  en  même  temps  l'astre  passe  du  sud  a 


diptiquo.  A  partir  du  6  janvier  1851,  le  mouvement  redevient 
«lirecl,  et  sa  conserve  ainsi  jusque  vert  le  milieu  de  1852.  A  par- 
tir de  cette  dernière 
;époque,  Venu  a  re- 
prend de  nouveau  un 
mouvement  rétrogra- 
de, dopai*  le  39  juin 
jusqu'au  10  ««ûl  sui- 
vant, comme  on  le  voit 
sur  la  fig.  310;  puù 
son  mouvement  e»l 
encore  direct  pendaul 
un  aaseï  long  temps, 
et  ainsi  de  suite. 

Ou  nomme  nation* 
de  la  planèle,  les  po- 
sitions par  lesquelles 
elle  passe,  lorsque 
son  mouvement  chan- 
ge .de  sens,  c'est-à- 
diré  la  rsqu  e  ce  mouve- 
ment,  de  direct  qu'il 
était,  devient  rétrogra- 
de, ou  inversement. 
n'a  près  ce  que  noue 
venons  de  voir,  Vénus 
décrit  sur  la  sphère 
une  ligne  présentant 
certaines  sinuosités  de 
part  et  d'autre  de  l'é- 
cliliquc,  et  formée  de 
parties  successives  ou 
la  planèle  est  animée 
alternativement  d'un 
mouvement  direct  et 
d'un  mouvement  ré- 
trograde. La  durée 
moyenne  de  l'inter- 
valle de  l  e  m  pa  pendant 
lequel  le  mouvement  est  direct  comprend  environ  542  jours;!* 
durée  de  son  mouvement  rétrograde  est  beaucoup  plus  courir, 
et  seulement  de  43  jours  environ.  Quant  au  lemps  que  Venu) 
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emploie  à  faire  le  tour  du  ciel,  il  n'est  pas  toujours  le  même, 
puisque  sa  vitesse  varie  d'une  époque  à  une  autre  et  que  souvent 
elle  change  de  sens;  mais,  la  planète  ne  faisant  qu'osciller  de 
part  et  d'autre  du  soleil,  il  est  aisé  de  voir  qu'en  moyenne  ce 
temps  est  le  môme  que  celui  de  la  révolution  du  soleil  autour  de 
la  terre,  c'est-à-dire  d'une  année. 

§  254.  Pour  expliquer  les  apparences  du  mouvement  de  Vénus, 
les  anciens  ont  eu  recours  à  l'hypothèse  de  l'épicycle  et  du  défé- 
rent, dont  nous  avons  déjà  parlé  à  l'occasion  du  soleil  (§  146)  et 
delà  lune  (§  214).  Ils  ont  supposé  que  la  planète  V,  fig.  3H,  se 
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meut  sur  un  cercle  dont  le  centre  C  parcourt  lui-môme  un  autre 
cercle  ayant  la  terre  T  pour  centre  ;  et,  pour  tenir  compte  de  ce  que 
Vénus  semble  osciller  de  part  et  d'autre  du  soleil  en  s'en  écartant 
également  des  deux  côtés,  ils  ont  admis  que  le  centre  C  de  l'épi- 
cycle se  meut  sur  le  déférent  de  manière  à  ôlre  toujours  sur  la 
ligne  droite  qui  joint  la  terre  T  au  soleil  S.  On  comprend  sans 
peine,  en  effet,  qu'une  pareille  hypothèse  peut  facilement  rendre 
compte  à  la  fois  du  mouvement  oscillatoire  de  la  planète  par  rap- 
port au  soleil,  et  de  son  mouvement  alternativement  direct  et  ré- 
trograde par  rapport  aux  étoiles. 
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Si  le  plan  de  l'épicycle  coïncidait  exactement  avec  le  plan  de 
l'écliptique,  Vénus  devrait  paraître  constamment  sur  ce  dernier 
cercle,  mais  il  suffit  de  supposer  que  le  plan  de  l'épicycle  est  un 
peu  oblique  par  rapport  au  plan  de  l'orbite  apparente  du  soleil, 
pour  expliquer  le  transport  delà  planète  tantôt  d'un  côté  tantôt 
de  l'autre  de  l'écliptique. 

Dans  les  circonstances  du  mouvement  apparent  de  Vénus,  il  n'y 
a  rien  qui  puisse  déterminer  la  grandeur  du  rayon  du  déférent, 
ni  celle  du  rayon  de  l'épicycle  ;  le  rapport  seul  de  ces  deux  rayons 
est  déterminé  par  la  condition  que  l'angle  ATS  soit  égal  à  la*  va- 
leur de  laplus  grande  digression  orientale  ou  occidentale  de  Vénus, 


Fig.  312. 

valeur  qui  est  d'environ  46°.  On  explique  tout  aussi  bien  les 
apparences  en  donnant  au  déférent  le  rayon  ÏC,  fig.  312,  au  lieu 
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du  rayon  TC  et  augmentant  le  rayon  de  Pépicycle  dans  le  marne 
rapport,  pourvu  que  le  centre  de  l'épicycle  (C  ouC)  se  meuve 
autour  de  la  terre  en  restant  toujours  sur  la  ligne  TS  et  que  la 
planète  (V  ou  V)  emploie  toujours  le  môme  temps  à  parcourir 
l'épicycîe,  les  apparences  resteront  exactement  les  mômes.  Mais 
alors  rien  ne  s'oppose  à  ce  que  l'on  augmente  le  rayon  du  défé- 
rent, jusqu'à  le  rendre  égal  au  rayon  môme  TSde  l'orbite  appa- 
rente du  soleil  ;  ce  qui  revient  à  supposer  que  Vénus  décrit  un  épi- 
cycle  dont  le  centre,  coïncidant  avec  le  centre  du  soleil,  est  emporté 
par  cet  astre  dans  son  mouvement  annuel  autour  de  la  terre.  Nous 
faisons  abstraction  ici,  bien  entendu,  des  irrégularités  du  mou- 
vement apparent  du  soleil  autour  de  la  terre;  et,  pour  arriver  à 
nous  expliquer  grossièrement  les  principales  circonstances  du 
mouvement  de  Vénus,  nous  regardons  le  soleil  comme  décrivant 
un  cercle  dont  la  terre  occupe  le  centre.  Nous  voyons  donc  que 
l'on  peut  se  rendre  compte  du  mouvement  apparent  de  la  planète 
qui  nous  occupe,  en  lui  faisant  parcourir  un  cercle  autour  du 
soleil  comme  centre,  et  supposant  que  le  soleil  emporte  cette 
orbite  avec  lui  dans  son  mouvement  autour  de  la  terre. 

L'observation  a  permis  de  vérifier  que  c'est  en  effet  ainsi  queles 
choses  se  passent.  Une  particularité  que  nous  n'avons  pas  encore 
signalée,  et  qui  était  inconnue  aux  anciens  astronomes,  a  montré 
que  la  planète  tourne  autour  du  soleil,  et  ne  reste  pas  toujours  en 
deçà  de  cet  astre  en  parcou  rant  son  épieyele, comme  ils  le  croyaient. 
Vénus  est  un  globe  qui  n'est  pas  lumineux  par  lui-môme;  de  môme 
que  la  lune,  cette  planète  reçoit  sa  lumière  du  soleil,  et  c'est  ce 
qui  fait  que  nous  pouvons  l'apercevoir.  L'hémisphère  de  Vénus 
qui  se  trouve  ainsi  éclairé  par  le  soleil  n'occupe  pas  toujours  la 
mômeposition  par  rapporta  nous,  et  il  doit  en  résulter  des  phases 
analogues  à  celles  de  la  lune.  C'est  ce  que  reconnut  Galilée  dès 
qu'il  eut  dirigé  une  lunette  vers  cette  planète.  Or,  en  suivant  les 
modifications  qu'éprouvaient  successivement  ces  phases,  il  s'as- 
sura qu'elles  s'accordaient  complètement  avec  l'idée  d'un  mouve- 
ment de  la  planète  sur  une  circonférence  de  cercle  ayant  le  soleil 
pour  centre.  Dans  un  pareil  mouvement,  Vénus  doit  se  montrera 
nous  sous  forme  d'un  cercle  lumineux,  lorsqu'elle  est  en  V,^.3t  3; 
en  allant  de  V  en  V,  elle  doit  passer  insensiblement  de  laforme 
que  nous  venons  d'indiquer  à  celle  d'un  demi-cercle  lumineux  ; 
de  V  en  V",  elle  doit  prendre  la  forme  d'un  croissant  de  plus  en 
plus  délié  ;  eu  V",  elle  doit  être  tout  à  fait  invisible  ;  enfin,  en  allant 
de  V"  en  VT///,  puis  en  V,  elle  doit  repasser  exactement  par  les 
mômes  phases,  mais  dans  un  ordre  inverse.  L'observation  atten- 
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livi'  des  phases  de  la  filunùtp  a  montré  aCalilèe  que  c'était  pré- 
cisément fie  ecl t r-  manière  (JUS  tel  chose»  te  passaient.  Si  Vénus 
décrivaiiuriépicveleen  restant  toujours  en  Ire  le  soleil  et  la  (erre, 
ouloujoursuutlt'IiWlii  soleil,  ou  bien  encore,  si  l'epii-yele  de  Vénus 
embrassait  le  soleil,  en  ayant  son  centre  nulaulemenl  éloigne1  da 
cet  astre,  il  en  résulterait  du  ris  la  succession  des  phases  des  cir- 
ri>ri!i[iiiH,cpi>ssi'iilii'lli1iiii'til  dilt'érffiksde  celles  oui  rrnresporidciit 
au  cas  où  la  planète  décrit  un  cercle  aulour  du  soleil  comme 
centre,  circonstance*  dont  on  aurait  pu  facilement  constater 
l'existence  par  l'observation. 

bai  même  temps  que  Vénus  présente  des  phases  diverses,  sou 
dianièlre  apparent  change  de  grandeur,  en  raison  de  l'augmenta- 
tion on  de  ladiiiiiruiiiuiide  su  distance  à  la  Icitc.  Celte  variation 
du  diamètre  apparent  s'elleclue  unifie  dans  de?  limilesiissez  éten- 


dues, comme  on  peut  le  voir  par  les /îy.  314  à  31  a  qui  montrent 
les  diverses  formesde  la  planète  construites  à  une  même  échelle, 
la  première  de  ces  formes,  fig.  314,  correspond  au  cas  où  Vénus- 
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est  en  V,  fig.  313;  la  seconde,  fig.  31  S,  se  rapporte  a  une  posi- 
tion moyenne  entre  Vet  V;  la  troisième,  fig.  3)8,  est  celle  que 
l'on  observe  lorsque  Vénus  est  en  V,  et  la  quatrième,  fig.  317, 
est  relative  à  une  position  intermédiaire  entre  V'el  V".  Le  cercle 
ponctué,  fig.  318,  Tait  voir  la  grandeur  que  présenterait  le  disque 
de  Vénus,  si  l'on  pouvaii l'apercevoir,  lorsqu'elle  est  en  V".  Dans 
celle  dernière  position  V",  c'est  l'hémisphère  non  éclairé  de  la 
planète  qui  est  tourné  de  notrecote;  en  sorte  qu'on  ne  peut  pas 
la  voir  directement  ;  mais,  de  temps  à  autre,  lorsque  la  planète 
passe  dans  la  partie  V"de  son  orbite,  on  la  volt  se  projeter  sur  le 
disque  du  soleil,  sous  forme  d'un  cercle  noir  qui  a  précisément 
les  dimensions  que  présente  le  cercle  ponctué  de  la  fig.  318. 


g  253.  Le  mouve.Ttent  apparent  de  Mercure  est  tout  à  (ait  ana- 
logue à  celui  de  Vénus.  Cetle  planète,  qui  est  beaucoup  moins  bril- 
lante que  Vénus,  peut  être  observée  comme  elle,  tantôt  le  soir  peu 
de  temps  après  le  coucher  du  soleil,  tantôt  le  malin,  peu  de  temps 
avant  le  lever  du  môme  astre  ;  on  reconnaît  ainsi  qu'elle  semble 
osciller  de  part  et  d'autre  du  soleil,  en  restant  toujours  à  peu  près 
surle  grand  cercle  de  l'écliptique.  Mais  ce  mouvement  oscillatoire 
présente  moins  de  régularitéque  celui  de.  Vénus.  Les  plus  grandes 
digressions  orienlaleset  occidentales  de  Mercure  n'ont  pas  toujours 
la  même  valeur;  elles  varient  entre  fb"  \  et  28"  J.La  durée  d'une 
oscillation  complète  de  celte  planète  par  rapport  au  soleil,  C'est-à- 
dire  le  temps  qu'elle  met  à  aller  de  sa  plus  grande  digression 
orientale  à  sa  plus  grande  digression  occidentale,  et  à  revenir  en- 
suite a  sa  première  position,  varie  de  106  jours  à  130  jours. 

L'hypothèse  qui  aiuit  servi  aux  anciens  astronomes  à  se  rendre 
compte  des  circonstances  du  mouvement  apparent  de  Vénus,  a  été 
également  adoptée  par  eu*  pour  Mercure;  seulement  elle  adû  être 
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compliquée  de  l'addition  de  nouveaux  épicycles,  comme  nous  IV 
vous  déjà  indiqué  pour  la  lune  (§214),  en  raison  des  irrégularités 
que  nous  venons  de  signaler  dans  le  mouvement  de  la  planète 
qui  nous  occupe.  Les  raisons  que  nous  avons  développées,  et  qui 
nous  ont  conduit  à  admettre  que  Vénus  décrit  on  cercle  dont  le 
centre  coïncide  avec  le  centre  du  soleil,  sont  applicables  à  Mer- 
cure, tes  phases  que  présente  cette  planète  montrent  que,  comme 
Vénus,  elle  tourne  autour  du  soleil  ;  seulement  on  serait  trop  loin 
de  la  réalité,  si  Ton  admettait  qu'elle  décrit  uniformément  un 
cercle  dont  le  centre  est  au  centre  du  soleil  :  on  approche  beau- 
coup plus  de  la  vérité  en  regardant  la  planète  comme  décrivant 
un  cercle  excentrique  au  soleil,  et  cela  avec  une  vitesse  variable 
entre  certaines  limites. 

Mercure  se  mouvant  ainsi  aolour  du  soleil,  sur  une  orbite  que 
le  soleil  emporte  avec  lui  dans  son  mouvement  apparent  autour 
de  la  terre,  il  en  résulte  pour  la  planète  un  mouvement  irrégulier 
par  rapport  aux  étoiles  ;  elle  traverse  les  constellations  zodiacales 
tantôt  rapidement,  tantôt  lentement,  et  de  temps  à  autre  son  mou- 
vement, qui  est  généralement  direct,  devient  rétrograde  pendant 
quelques  jours,  pour  reprendre  ensuite  le  sens  direct  qu'il  avait 
précédemment.  La  durée  de  cette  rétrogradation  de  la  planète 
est  moyennement  d'environ  23  jours.  Mercure,  comme  Vénus, 
emploie  en  moyenne  une  année  à  faire  le  tour  du  ciel,  c'est-à-dire 
à  parcourir  les  diverses  constellations  zodiacales. 

§  256.  Mouvement  apparent  des  planètes  supérieures. 
—  Nous  avons  dit  que  les  planètes  supérieures  se  distinguent  des 
planètes  inférieures  en  ce  que  les  premières  s'éloignent  du  soleil 
à  toute  distance,  jusqu'à  se  placer  en  opposition  avec  cet  astre, 
tandis  que  les  dernières  ne  font  qu'osciller  de  part  et  d'autre  du 
soleil,  sang  s'en  éloigner  au  delà  de  certaines  limites.  Mais,  quand 
on  examine  le  mouvement  des  planètes  supérieures  par  rapport 
aux  étoiles,  on  trouve,  au  contraire,  que  ce  mouvement  est  tout 
à  fait  analogue  à  celui  des  planètes  inférieures. 

Considérons  en  particulier  la  planète  Mars.  En  marquant  sur 
une,  carie  céleste  la  suite  des  positions  qu'elle  occupe  successive- 
ment dans  leciel,  on  voit  qu'elle  se  meut  à  peu  prèssuivant  le  grand 
cercle  de  l'écliptique,  dont  elle  ne  s'écarte  que  de  petites  quantités 
tantôt  d'un  côté,  tantôt  de  l'autre.  Après  avoir  marché  pendant 
un  assez  long  temps  dans  le  sens  direct,  elle  rebrousse  chemin, 
et  se  meut  pendant  quelque  temps  en  sens  contraire  ;  puis  elle 
reprend  son  mouvement  direct,  pour  rétrograder  plus  lard  comme 
elle  vient  âéjh  de  le  faire,  et  ainsi  de  suite.  L&fig.  319  montre  la 
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roule  décrite  par  Mars  à  la  fin  de  l'année  1331  et  au  commence- 
menl  de  1852.  On  voit  qu'après  s'Être  avancée  .du  c&lé  de  l'orient 
jusqu'au  50  décembre  1851,  la  planète  a  rétrogradé  jusque  vers 
le  24  février  1852,  et  qu'ensuite  elle  a  repris  son  i 
direct.  Mars  conserve 
son  mo  u  veme  n  t  d  ire  et 
pendant  environ  707 
jours,  ou  près  de  deux 
ans;  la  durée  de  son 
mouvement  rétro- 
grade est  beaucoup 
plus  courte,  et  se  com- 
pose seulement  d'en- 
viron 73  jours:en  sorte 
que  chaque  période 
complète  du  mouve- 
ment deHars,compre- 
nantàla  frisson  mou- 
vement direct  et  le 
mouvement  rétro- 
grade  qui  lesuit,  ren- 
ferme environ  780 
jours,  ou  2  ans  et  90 
jours.  Mars  fait  tout  le 
(our  du  ciel  dans  un 
espace  de  temps  qui  su 
compose  ,enmoyenne, 
de  687  jours. 

A  aucune époque de 
so  n  mou  v  e  me  nt direct, 
Mars  ne  se  meut  aussi 
rapidement  que  le  so- 
leil sur  l'écliptique.  Il 
en  résulte  que  ce  der- 
nier astre  prend  tou- 
jours de  l'avance  sur 
la  planète;  elle  sem- 
ble constamment 
marcher  de  l'orient  à 
l'occident,  par  rap- 
port à  lui.  Tantôt  ce 
mouvement  apparent  tient  A  l'excès  delà  vitesse  du  ■9»«M.  sa' 
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celle  de  la  planète,  lorsque  celle-ci  se  meut  d'un  mouvement 
direct  ;  tantôt  il  eut  dû  à  ce  que  la  planète  ?e  meut  réellement  vers 
l'occident  sur  la  sphère,  tandis  que  le  soleil  conserve  toujours  son 
mouvement  vers  l'orient.  Lorsque  la  planète  Mars  se  trouve  à 
.peu  près  dans  la  môme  région  du  ciel  que  le  soleil,  celui-ci  la  dé- 
passe bientôt,  et  elle  s'en  éloigne  de  plus  en  plus  vers  l'occident, 
jusqu'à  ce  qu'elle  se  trouve  en  opposition  ;  alors,  en  continuant  à 
marcher  dans  le  même  sens  par  rapport  à  lui,  elle  commence  à 
•'en  rapprocher  du  côté  opposé;  bientôt  elle  l'atteint,  puis  recom- 
mence à  s'en  éloigner  du  côté  de  l'occident,  et  ainsi  de  suite. 

Ces  diverses  circonstances  sont  des  conséquences  naturelles  de 
la  manière  dont  Mars  se  déplace  parmi  les  étoiles.  Mais  l'observa- 
tion indique  quelque  chose  de  plus  :  elle  fait  voir  que  les  chan- 
gements de  grandeur  et  de  sens  qu'éprouve  la  vitesse  de  la  pla- 
nète, parmi  les  constellations,  sont  intimement  liés  à  la  position 
qu'elle  occupe  par  rapport  au  soleil.  Lorsque  Mars  se  trouve  dans 
la  même  région  du  ciel  que  le  soleil,  c'est-à-dire  au  moment  de 
la  conjonction  de  la  planète,  suivant  l'expression  consacrée,,  celle- 
ci  occupe  le  milieu  do  l'arc  qu'elle  décrit  d'un  mouvement  direct. 
Lorsque  la  planète  est  en  opposition,  elle  se  trouve  au  milieu  de 
l'arc  qu'elle  décrit  d'un  mouvement  rétrograde.  Le  mouvement 
de  la  planète  change  de  sens,  de  direct  qu'il  était  il  devient  ré- 
trograde, lorsqu'elle  est  à  l'occident  du  soleil  et  à  1 37°  de  distance 
de  cet  astre;  le  mouvement  rétrograde  continue  jusqu'à  ce  que 
la  planète,  après  son  opposition,  se  soit  rapprochée  du  soleil,  de 
manière  à  n'en  être  plus  qu'à  une  distance  de  137°,  du  côté  de 
l'orient,  et  alors  le  mouvement  devient  de  nouveau  direct.  On 
voit  par  là  que  le  soleil  joue  un  rôle  important  dans  le  mouve- 
ment apparent  de  la  planète  Mars,  tout  aussi  bien  que  dans  celui 
des  planètes  inférieures. 

§  257.  Voyons  maintenant  de  quelle  manière  on  est  parvenu  à 
se  rendre  compte  des  circonstances  que  nous  venons  de  signaler 
dans  le  mouvement  apparent  de  Mars  sur  la  sphère  céleste.  Ce 
mouvement  apparent  se  composant  d'une  succession  périodique 
etrégulière  de  mouvements  directs  et  de  mouvements  rétrogrades 
de  la  planète  parmi  les  étoiles,  comme  cela  a  lieu  pour  Vénus  et 
pourMercure,lesanciensontcherchéàrexpliquer  par  des  moyens 
analogues.  Us  ont  reconnu  qu'on  pouvait  en  effet  regarder  Mars 
comme  décrivant  un  épicycle  dont  le  centre  parcourait  lui-même 
un  déférent  ayant  la  terre  pour  centre  ;  et  pour  que  les  choses  se 
passent  comme  nous  l'avons  indiqué  à  la  fin  du  paragraphe  pré- 
cédeat,  ils  ont  été  conduits  à  admettre  que  la  planète  M,  fig.  320, 
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décrit  son  épicycle  de  telle  manière  que  le  rayon  CM  qui  la  joint 
au  centre  de  ce  cercle  soit  toujours  parallèle  à  la  ligne  TS  qui 


Fig.  320. 


joint  la  terre  au  soleil  ;  lorsque  le  soleil  va  de  S  en  S'  et  que  le 
centre  de  l'épicycle  va  de  C  en  C,  la  planète  se  place  sur  Pépicycle 
en  un  point  M'  tel,  que  CM'  soit  p.-irallcle  à  TS'.  Si  Ton  examine 
les  diverses  positions  dans  lesquelles  la  planète  M  vient  se  placer 
successivement,  d'après  cette  hypothèse,  on  reconnaît  qu'en 
effet  son  mouvement  présente  hien  les  diverses  particularités 
que  l'observation  indique  dans  le  mouvement  apparent  de 
Mars. 

Les  apparences  du  mouvement  de  Mars  se  trouvent  donc  expli- 
quées, comme  celles  des  mouvements  de  Vénus  et  de  Mercure,  en 
admettant  que  la  planète  se  meut  sur  un  épicycle  dont  le  centre 
parcourt  un  déférent.  Mais  il  y  a  une  différence  essentielle  entre 
l'hypothèse  des  anciens  relative  aux  deux  planètes  inférieures,  et 
celle  qui  se  rapporte  à  la  planèle  Mars.  Dans  celle-ci,  c'est  le  rayon 
de  l'épicycle  passant  par  la  planète  qui  est  constamment  dfrigé 
comme  la  ligne  TS;  dans  celle  qui  se  rapporte  aux  planètes  infé- 
rieures, au  contraire,  c'est  le  rayon  du  déférent  passant  par  le 
centre  de  l'épicycle  qui  satisfait  à  cette  condition.  Mais  l'examen 
attentif  de  l'hypothèse  relative  à  Mars  fait  voir  qu'on  peut  facile- 
ment la  modifier  de  manière  à  faire  disparaître  cette  différence 
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capitale,  et  voici  comment.  Supposons  que  de  la  terre.  T  comme 
centre,  fig.  321 ,  on  décrive  une  circonférence  de  cercle,  avec  on 
rayon  TO  égal  ou  rayon  CM  de  l'épicycle.  Il  est  aisé  de  voir  que 


Fig.  321. 

la  distance  MO,  ou  MO',  de  la  planète  au  point  où  cette  circonfé- 
rence de  cercle  est  rencontrée  par  la  ligne  qui  joint  la  terre  au 
soleil,  conserve  toujours  lu  môme  grandeur  :  car,  CM'  étant  égal 
et  parallèle  à  TO',  la  figure  TO'M'C'  est  un  parallélogramme,^ 
par  conséquent  M'O'  est  égal  à  CT,  c'est-à-dire  égal  au  rayon  du 
déférent.  On  peut  donc  dire  que  la  planète  se  trouve  toujours  sur 
un  cercle  décrit  avec  le  rayon  TC  du  déférent,  et  ayant  pour 
centre  le  point  0  ou  0'  déterminé  comme  nous  venons  de  le  dire. 
Mais  ce  dernier  cercle,  comprenant  la  terre  T  à  son  intérieur,  n'est 
autre  chose  qu'un  excentrique.  Ainsi  on  expliquera  tout  aussi 
bien  les  circonstances  du  mouvement  de  Mars,  en  admettant  que 
cette  planète  se  meut  sur  un  excentrique  dont  le  centre  décrit  un 
cercle  autour  de  la  terre,  qu'en  admettant  qu'elle  se  meut  sur 
un  épicycle,  dont  le  centre  décrit  un  déférent,  comme  l'avaient 
fait  les  anciens.  Dans  la  nouvelle  hypothèse,  le  rayon  O'M'  de 
l'excentrique  a  la  grandeur  que  Ton  attribuait  au  rayon  TC  du  dé- 
férent dans  l'ancienne,  et  le  rayon  TO  du  cercle  décrit  autour  de 
la  terre  par  le  centre  de  l'excentrique,  est  égal  au  rayon  CM  de 
l'épicycle  ;  de  plus  on  doit  admettre  que  le  centre  de  l'excentrique 
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se  meut  autour  de  la  terre  de  manière  à  se  trouver  toujours  sur 
la  ligne  qui  joint  la  terre  au  soleil. 

Comparons  maintenant  cette  nouvelle  hypothèse  avec  celles  que 
lès  anciens  admettaient  pour  Vénus  et  Mercure,  et  nous  verrons 
qu'elles  consistent  toutes  à  regarder  la  planète  comme  parcourant 
un  cercle  dont  le  centre  tourne  lui-môme  autour  de  la  terre,  avec 
la  condition  que  ce  centre  reste  toujours  sur  la  ligne  droite  me- 
née de  la  terre  au  soleil.  Dans  le  cas  de  Vénus  et  de  Mercure,  le 
cercle  que  décrit  chacune  de  ces  planètes  n'a  pas  un  rayon  assez 
grand  pour  comprendre  la  terre  à  son  intérieur,  et  il  en  résulte 
qu'il  prend  le  nom  d'épicycle  ;  dans  le  cas  de  Mars,  ce  cercle  dé- 
crit par  la  planète  environne  la  terre,  et  devient  ainsi  un  excen- 
trique ;  mais,  sauf  cette  différence  qui  tient  uniquement  à  la  gran- 
deur du  rayon  du  cercle  décrit  par  la  planète,  le  mouvement  de 
Mars  se  trouve  expliqué  exactement  de  la  môme  manière  que 
ceux  de  Vénus  et  de  Mercure. 

Nous  pouvons  aller  encore  plus  loin.  Lorsque  nous  nous  som- 
mes occupé  du  mouvement  de  Vénus,  nous  avons  remarqué  qu'au- 
cune circonstance  du  mouvement  apparent  de  la  planète  ne  pou- 
vait faire  connaître  les  dimensions  absolues  des  rayons  de  l'épi- 
cycle  et  du  déférent,  et  que  le  rapport  seul  de  ces  rayons  était 
déterminé;  nous  en  avons  conclu  que  nous  pouvions  prendre  le 
rayon  du  déférent  égal  à  celui  de  l'orbite  apparente  du  soleil 
autour  de  la  terre,  et  en  conséquence  faire  coïncider  constam- 
ment le  centre  de  l'épicycle  de  Vénus  avec  le  soleil.  Rien  ne  nous 
empoche  de  faire  exactement  la  même  chose  pour  la  planète  Mars. 
Nous  avons  trouvé  qu'on  peut  se  rendre  compte  de  son  mouve- 
ment apparent,  en  la  faisant  mouvoir  sur  un  excentrique  dont  le 
centre  tourne  autour  de  la  terre  de  manière  à  rester  toujours  sur 
la  ligne  qui  joint  la  terre  au  soleil.  Les  dimensions  absolues  de 
l'excentrique  et  du  cercle  que  décrit  son  centre  n'étant  nulle- 
ment déterminées  par  les  circonstances  du  mouvement  apparent 
de  la  planète,  on  peut  les  choisir  de  telle  manière  que  le  centre 
de  l'excentrique  coïncide  avec  le  centre  du  soleil.  On  voit  donc 
que  le  mouvement  apparent  de  Mars,  aussi  bien  que  ceux  de  Vé- 
nus et  de  Mercure,  peut  s'expliquer  en  admettant  que  la  planète 
tourne  autour  du  soleil,  et  que  cet  astre,  dans  son  mouvement 
annuel  autour  de  la  terre,  emporte  avec  lui  l'orbite  qu'elle  décrit 
ainsi. 

Mars,  en  se  mouvant  au  tour  du  soleil,  comme  nous  venons  de  le 
dire,  le  long  d'une  orbite  qui  comprend  la  terre  à  son  inté- 
rieur, ne  doit  pas  présenter  la  succession  des  phases  que  nous 
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Fig.  322. 


présente  Vénus.  Quelle  que  soit  la  position  que  la  planète  oc- 

cupe  sur  son  orbite ,  nous 
voyons  toujours  la  plus  grande 
partie  de  l'hémisphère  qu'elle 
tourne  vers  le  soleil,  et  qui  est 
éclairé  par  cet  astre.  Le  plan  du 
cercle  qui  limite  l'hémisphère 
éclairé,  et  celui  du  cercle  qui 
limite  l'hémisphère  visible  de 
la  terre,  font  entre  eux  le  môme 
angle  que  les  lignes  SM,  TM,  fig. 
322,  qui  joignent  le  soleil  et 
la  terre  à  la  planète.  Or  il  est  fa- 
cile de  voir  que,  dans  toutes  les 
positions  de  Mars  sur  le  cercle 
M'MM",  cet  angle  ne  peut  pas  de- 
venir bien  grand,  et  que  c'est 
à  peu  près  dans  la  positi  on  parti- 
culière qui  a  été  donnée  au  point  M  sur  la  figure,  que  cet  angle 
a  sa  plus  grande  valeur  :  aussi  la  planète,  que  Ton  voit  sous  forme 
d'un  disque  circulaire,  lors  des  oppositions  M'  et  des  conjonc- 
tions M",  ne  se  montre-t- elle  jamais  sous  une  forme  bien  diffé- 
rente d'un  cercle,  quoique  cependant  la  déformation  qu'elle 
éprouve  entre  les  oppositions  et  les  conjonctions  soit  très- 
sensible. 

§  258.  Les  deux  aulres  planètes  supérieures  connues  des  an- 
ciens, Jupiter  et  Saturne,  présentent  dans  leur  mouvement  des 
circonstances  tout  à  fait  analogues  à  celles  que  présente  Mars.  Elles 
se  meuvent  dans  le  ciel  à  peu  près  le  long  de  l'écliptique;  leur 
mouvement  est  alternativement  direct  et  rétrograde.  La  vitesse 
dont  chacune  d'elles  est  animée,  lorsque  son  mouvement  est 
direct,  étant  plus  petite  que  la  vitesse  du  soleil  sur  l'écliptique, 
il  en  résulte  que,  par  rapport  au  soleil,  elles  semblent  constam- 
ment se  mouvoir  de  l'orient  vers  l'occident.  Chacune  de  ces  pla- 
nètes se  trouve  au  milieu  de  l'arc  qu'elle  décrit  d'un  mouvement 
direct,  lorsqu'elle  est  en  conjonction,  et  au  milieu  de  l'arc  qu'elle 
décrit  d'un  mouvement  rétrograde,  lorsqu'elle  est  en  opposition. 
Jupiter  conserve  son  mouvement  direct  pendant  environ  278 
jours,  et  son  mouvement  rétrograde  pendant  environ  4  21 
jours;  en  sorte  que  chaque  période  complète  de  son  mouvement, 
comprenant  un  mouvement  direct  et  le  mouvement  rétrograde 
aai  ic  suit,  a  une  durée  de  39!)  jours.  Le  mouvement  direct  de 
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Jupiter  cesse  pour  faire  place  à  son  mouvement  rétrograde, 
lorsque  la  planète  s'est  éloignée  du  soleil,  du  côté  de  l'occident, 
à  une  distance  de  1 15  degrés; le  sens  du  mouvement  de  la  pla- 
nète change  de  nouveau,  ce  mouvement  redevient  direct,  lors- 
qu'elle s'est  rapprochée  du  soleil,  du  côté  de  l'orient,  jusqu'à  la 
môme  distance  de  115  degrés.  Jupiter  met  environ  4  333  jours, 
ou  près  de  1 2  ans,  à  faire  le  tour  du  ciel. 

Le  mouvement  direct  de  Saturne  dure  239  jours,  et  son  mouve- 
ment rétrograde  1 39  jours  :  chaque  période  complète  de  son  mou- 
vement se  compose  donc  de  378  jours.  La  distance  de  Saturne  au 
soleil,  à  l'occident  de  cet  astre,  est  de  109  degrés,  au  moment  où 
son  mouvement  commence  à  devenir  rétrograde;  le  mouve- 
ment de  la  planète  commence  à  redevenir  direct,  lorsque  sa  dis- 
tance au  soleil,  du  côté  de  l'orient,  a  repris  cette  môme  valeur 
de  109  degrés.  Saturne  emploie  10759  jours,  ou  environ  29 
ans  7  à  faire  tout  le  tour  du  ciel. 

On  comprend  tout  de  suite,  d'après  cela,  que  les  anciens  ont 
dû  expliquer  les  mouvements  de  Jupiter  et  de  Saturne  exacte- 
ment de  la  même  manière  qu'ils  ont  expliqué  le  mouvement  de 
Mars;  ils  ont  admis  que  chacune  de  ces  planètes  se  meut  sur  un 
épicycle  dont  le  centre  tourne  autour  de  la  terre  sur  un  déférent, 
avec  cette  condition  que  le  rayon  de  l'épicycle  passant  par  la  pla- 
nète reste  toujours  parallèle  à  la  ligne  droite  qui  joint  la  terre 
au  soleil.  D'ailleurs,  nous  pourrions  répéter,  pour  Jupiter  et 
Saturne,  le  raisonnement  qui  nous  a  permis  de  remplacer  l'hypo- 
thèse des  anciens  sur  le  mouvement  de  Mars  par  une  autre  pré- 
sentant plus  d'analogie  avec  celles  admises  pour  Vénus  et  Mer- 
cure. Nous  en  conclurons  donc  tout  de  suite  que  l'on  peut 
se  rendre  compte  des  mouvements  apparents  de  Jupiter  et  de 
Saturne,  en  admettant  que  chacune  de  ces  deux  planètes  décrit 
un  cercle  autour  du  soleil,  et  que  cet  astre  emporte  leurs  orbites 
avec  lui,  dans  son  mouvement  annuel  autour  de  la  terre. 

Jupiter  et  Saturne,  circulant  autour  du  soleil  dans  des  orbites 
beaucoup  plus  grandes  que  celle  de  Mars,  ne  présentent  pas  la 
moindre  apparence  de  phases  ;  à  aucune  époque  de  leur  mou- 
vement, leur  disque  n'éprouve  la  légère  déformation  que  l'on 
observe  dans  le  disque  de  cette  dernière  planète. 

§  259.  (Système  de  Ptolémée.  —  Les  idées  des  anciens  sur 
le  mouvement  des  planètes  nous  ont  été  transmises  par  les  ou- 
vrages de  Ptolémée,  astronome  d'Alexandrie,  qui  florissait  vers 
l'an  130  de  notre  ère.  C'est  pour  cela  qu'on  donne  le  nom  de 
système  de  Ptolémée  à  l'ensemble  des  hypothèses  qu'ils  avaient 


adoplées,  et  que  l'on    conserva  pendant  longtemps  sans  ;  ap- 
porter de  modi  tient  ion.  La  fig.  323  permet  de  saisir  d'un  soûl 


coup  d'œil  l'ensemble  de  ce  système.  La  terre  T  est  placée  au 
centre;  autour  d'elle  se  meuvent,  à  peu  prôs  dans  le  même  plan, 
les  sept  astres  auxquels  ils  attribuaient  le  nom  de  planètes,  et 
qui  sont  :  la  lune  L,  Mercure  m,  Vénus  V,  le  soleil  S,  Mars  N, 
Jupiter  J,  et  Saturne  s.  Nous  avons  tu  que,  pour  rendre  compte 
des  principales  circonstances  du  mouvement  des  cinq  planètes 
Mercure,  Vénus,  Mars,  Jupiter  et  Saturne,  et  notamment  de  leurs 
stations  et  rétrogradations,  on  avait  admis  que  chacune  d'elles 
décrivait  un  épicvcle  dont  le  centre  parcourait  un  déférent.  Nous 
avons  dit  en  outre  que  les  rayons  des  déférents  de  Mercure  et 
de  Vénus,  aboutissant  aux  centres  des  épiejeles  de  ces  planètes. 
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devaient  constamment  être  dirigés  vers  le  soleil,  et  que  les  rayons 
menés  de  Mars,  Jupiter  et  Saturne  aux  centres  de  leurs  épicycles 
respectifs,  devaient  toujours  rester  parallèles  à  la  ligne  qui  joint 
la  terre  au  soleil.  La  fiy.  323  a  été  construite  de  manière  à  satis- 
faire à  ces  conditions. 

I /ordre  dans  lequel  les  planètes  sont  rangées  a  été  déterminé 
d'après  le  temps  que  chacune  d'elles  emploie  à  faire  le  tour  du 
ciel,  à  l'exception  toutefois  de  Mercure  et  Vénus,  qui,  comme 
nous  l'avons  vu,  mettent  le  môme  temps  que  le  soleil,  c'est-à-dire 
une  année,  à  parcourir  toutes  les  constellations  zodiacales.  Les 
anciens  supposaient  que  les  planètes  étaient  d'autant  plus  éloi- 
gnées de  la  terre,  que  les  durées  de  leurs  révolutions  sidérales 
étaient  plus  grandes.  Quant  à  Vénus  et  à  Mercure,  ils  n'étaient 
pas  d'accord  sur  le  rang  qu'il  fallait  leur  assigner  :  les  uns  les 
plaçaient  au  delà  du  soleil;  les  autres,  entre  le  soleil  et  la  terre. 
Ptolémée  adopta  cette  dernière  opinion,  et  supposa  Mercure 
plus  rapproché  de  nous  que  Vénus,  parce  que  le  temps  de  la  ré- 
volution sur  l'épicycle  est  plus  court  pour  la  première  planète 
que  pour  la  seconde. 

C'est  à  cela  que  se  bornaient  les  idées  des  anciens  sur  la  cons- 
titution d'ensemble  du  système  planétaire.  Ils  ne  savaient  absolu- 
ment rien  sur  les  rapports  qui  existent  entre  les  distances  mu- 
tuelles des  divers  corps  qui  le  composent. 

Si  aux  mouvements  des  sept  planètes  autour  de  la  terre  nous 
joignons  le  mouvement  général  de  rotation  de  l'ensemble  de  ces 
planètes  et  des  étoiles,  autour  de  Taxe  du  monde,  dans  l'espace 
d'un  jour  sidéral,  nous  aurons  la  représentation  complète  du  sys- 
tème astronomique  des  anciens. 

§  260.  Système  de  Copernic.  —  Plusieurs  philosophes  de 
l'antiquité  avaient  émis,  sur  la  constitution  de  l'univers,  des  idées 
tout  autres  que  celles  qui  étaient  admises  de  leur  temps.  Les  Py- 
thagoriciens supposaient  le  soleil  immobile  au  centre  du  monde, 
et  attribuaient  à  la  terre  un  double  mouvement  de  rotation  sur 
elle-même  et  de  révolution  autour  du  soleil;  d'autres  regardaient 
Mercure  et  Vénus  comme  se  mouvant  autour  du  soleil.  Copernic, 
né  en  1475,  à  Thorn,  dans  la  Prusse  polonaise,  eut  la  gloire  d'ou- 
vrir une  ère  toute  nouvelle  à  l'astronomie,  en  faisant  revivre  ces 
idées  et  basant  sur  elles  un  système  que  tous  les  travaux  pos- 
térieurs des  astronomes  ont  pleinement  confirmé,  en  fournissant 
un  grand  nombre  de  preuves  à  son  appui. 

Copernic  reconnut,  comme  nous  l'avons  fait  précédemment 
(§§  254  et  257),  non-seulement  qu'on  peut  supposer  que  les  cen- 
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1res  des  épicycles  de  Vénus  et  de  Mercure  coïncident  avec  le  so- 
leil, mais  encore  qu'on  peut  regarder  Mars,  Jupiter  et  Saturne 
comme  se  mouvant  également  autour  de  cet  astre.  Pour  se  rendre 
complètement  compte  des  apparences  que  présentent  les  mouve- 
ments des  cinq  planètes,  il  n'y  avait  donc  qu'à  admettre  qu'elles 
circulaient  toutes  autour  du  soleil,  et  que  celui-ci  emportait  leurs 
orbites  avec  lui,  dans  son  mouvement  annuel  autour  de  la  terre. 
Mais  il  alla  plus  loin  ;  il  vit  que  le  mouvement  annuel  du  soleil 
autour  de  la  terre  peut  être  considéré  comme  n'étant  qu'une  ap- 
parence due  à  ce  que  la  terre  elle-même  tourne  autour  du  soleil 
dans  l'espace  d'une  année  (§  159).  Dès  lors  les  mouvements  des 
planètes  devinrent  beaucoup  plus  simples  :  ces  corps  ne  firent 
plus  que  circuler  autour  du  soleil,  qui  resta  immobile,  et  la  terre, 
animée  d'un  mouvement  analogue  autour  de  cet  astre,  put  être 
elle-même  regardée  commp  étant  une  planète.  En6n  il  compléta 
ces  idées,  en  admettant  que  le  mouvement  diurne  du  ciel  n'est 
qu'une  apparence  due  à  la  rotation  de  la  terre  sur  elle- 
même  (§  75). 

Nous  avons  dit  que,  dans  le  système  de  Ptoléméc,  les  rapports 
des  distances  mutuelles  des  divers  corps  du  système  planétaire 
n'étaient  déterminés  par  rien  :  ici  il  n'en  est  plus  de  même.  Quand 
il  ne  s'agit  que  de  rendre  compte  des  particularités  du  mouvement 
de  chique  planète,  et  notamment  de  ses  stations  et  de  ses  rétro- 
gradations, il  n'est  pas  nécessaire  de  donner  telle  dimension  plu- 
tôt que  telle  autre  àl'épicycle  et  au  déférent  au  moyen  desquels 
on  explique  ce  mouvement  ;  on  est  seulement  obligé  d'établir 
entre  les  rayons  de  ces  deux  cercles  un  rapport  déterminé  qui 
varie  d'une  planète  à  une  autre.  C'est  ainsi  que  pour  Vénus,  par 
exemple,  le  rayon  de  l'épicycle  doit  être  les  0,72  du  rayon  du  dé- 
férent, et,  pour  Mars,  le  rapport  de  ces  deux  rayons  doit  être  égal 
à  0,C6  :  quant  aux  grandeurs  des  rayons  des  déférents  de  ces  deux 
planètes,  on  Dent  les  prendre  comme  on  veut.  Mais  lorsque,  en 
outre,  on  admet  que  le  centre  de  l'épicycle  de  Vénus  coïncide 
avec  le  soleil,  on  en  conclut  nécessairement  que  le  rayon  de  cet 
épicycle,  ou  en  d'autres  termes  de  la  distance  de  Vénus  au  soleil, 
est  les  0,72  de  la  distance  du  soleil  à  la  terre.  De  même,  quand, 
pour  la  planète  Mars,  on  remplace  l'hypothèse  de  l'épicycle  et  du 
déférent  par  celle  d'un  excentrique  dont  le  centre  tourne  autour 
de  1»  terre,  et  qu'on  admet  ensuite  que  ce  centre  de  l'excentrique 
coïncide  avec  le  soleil,  il  en  résulte  que  la  dislance  du  soleil  à  la 
terre  est  le»  0,06  du  rayon  de  l'orbite  que  Mars  décrit  autour  du 
r  bien  encore  ce  rayon  de  l'orbite  de  Mars  est  égal  à 
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1,52,  si  l'on  prend  la  distance  du  soleil  à  la  terre  pour  unité. 

On  voit  donc  qu'on  ne  peut  pas  adopter  les  idées  soutenues  par 
Copernic,  sans  admettre  en  môme  temps  que  les  rayons  des  or- 
bites des  planètes  autour  du  soleil  ont,  par  rapport  à  la  distance 
du  soleil  à  la  terre,  des  valeurs  entièrement  déterminées  par  les 
circonstances  du  mouvement  apparent  de  chacune  d'elles.  Ces 
valeurs,  calculées  en  prenant  la  distance  du  soleil  à  la  terre 
pour  unité,  sont  les  suivantes  :  pour  Mercure,  0,39  ;  pour  Vé- 
nus, 0,72  ;  pour  Mars,  \  ,52  ;  pour  Jupiter,  5,20  ;  et  pour  Sa- 
turne, 9,54.  Il  n'y  a  donc  rien  d'arbitraire  dans  Tordre  de  suc- 
cession des  diverses  planètes,  à  partir  du  soleil;  cet  ordre  est 
celui  dans  lequel  nous  venons  de  lesénumérer,  et,  si  Ton  y  joint 
la  terre  considérée  comme  une  sixième  planète,  elle  devra  se 
placer  entre  Vénus  et  Mars,  puisque  le  rayon  de  son  orbiïe  autour 
du  soleil  est  égal  à  t . 

Le  système  de  Copernic,  tel  qu'il  en  résulte  des  explications  dans 
lesquelles  nous  venons  d'entrer,  est  représenté  par  la  fig.  322  ; 
on  y  a  donné  aux  rayons  des  diverses  orbites  des  valeurs  propor- 
tionnelles à  celles  que  nous  venons  d'indiquer.  D'après  l'échelle 
adoptée,  on  n'a  pas  pu  tracer  complètement  les  orbites  de  Jupiter 
et  de  Saturne,  faute  de  place. 

Dans  ce  système,  la  lune  ne  fait  plus  partie  des  planètes.  L'ob- 
servation montrant  qu'elle  se  meut  autourde  la  terre,  on  ne  peut 
pas  admettre  que  la  terre  tourne  autour  du  soleil,  sans  admettre 
en  même  temps  qu'elle  emporte  avec  elle  l'orbite  apparente  de  la 
lune,  comme  nous  l'avons  du  reste  déjà  expliqué  précédemment 
(§  225).  La  lune  perd  ainsi  de  son  importance  relative  dans  l'uni- 
vers ;  au  lieu  d'être  une  planète,  elle  n'est  qu'un  petit  corps  qui 
accompagne  la  terre,  dans  son  mouvement  annuel,  en  circulant 
en  môme  temps  autour  d'elle  :  la  lune  est  réduite  au  rôle  de  satel- 
lite de  la  terre.  L'orbite  de  la  lune  autour  de  la  terrea  été  repré- 
sentée sur  la  fig.  324;  mais  il  n'a  pas  élé  possible  de  le  faire  sans 
en  exagérer  les  dimensions;  autrement  on  n'aurait  pas  pu  l'aper- 
cevoir, puisque  Ton  sait  que  la  distance  LT  de  la  lune  à  la  terre 
n'est  que  la  400e  partie  de  la  distance  TS  de  la  terre  au  soleil 

(§•20  0. 

Ainsi,  en  résumé,  dans  le  système  de  Copernic,  le  soleil  est  im- 
mobile dans  l'espace;  les  diverses  planètes,  y  compris  la  terre,  se 
meuvent  autour  du  soleil,  dans  le  môme  sens,  et  suivant  des  or- 
bites situées  toutes  à  peu  près  dans  le  môme  plan  ;  la  lune,  qui 
tourne  autour  de  la  terre,  est  emportée  par  celle-ci  dans  son 
mouvement  annuel  autour  du  soleil  ;  et  enfin  la  terre,  en  tour- 


lt« 
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nant  sui  elle-même    pendant  qu'elle  se  transporte  autour  du  so- 
leil, donne  lieu  ui  appuencra  du  mouvement  diurne. 

Nous  mous  déjà  don  ni!  des  preuves  de  la  rénlité  de  la  rotation 
de  la  terre  sur  ellc-nicmc  (§~:>),  et  du  mouvement  annuel  de  II 


lerre  aulour  du  soleil  (§§  f60  et  172)  ;  nous  ntons  tu  (§§  85*  et 
93$)  que  les  phases  de  Vénus  et  de  Mercure  démontrent  que  ces 
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planètes  se  meuvent  bien  réellement  autour  du  soleil;  mais  ce 
ne  sont  pas  les  seules  raisons  que  l'on  puisse  donner  en  faveur  du 
système  de  Copernic*  Il  en  existe  d'autres  encore,  et  des  plus 
puissantes,  que  nous  verrons  bientôt,  et  que  nous  aurons  soin  de 
faire  ressortir  chaque  fois  que  l'occasion  s'en  présentera.  Galilée 
fui  le  principal  promoteur  du  système  de  Copernic,  dont  il  four- 
nit plusieurs  preuves;  la  persécution  dont  il  fut  l'objet  à  cette 
occasion  témoigne  de  la  difficulté  qu'il  y  avait  à  déraciner  les 
anciennes  idées  sur  l'immobilité  absolue  du  globe  terrestre. 

§  261.  Système  de  Tycho-Brahé.  —  Tycho-Brahé,  voyant 
combien  on  avait  de  peine  à  admettre  le  système  de  Copernic, 
en  proposa  un  qui  avait  l'avantage  de  rendre  compte  des  mou- 
vements apparents  des  planètes,  tout  aussi  bien  que  celui  de 
Copernic,  sans  toucher  à  l'immobilité  de  la  terre  à  laquelle  on 
tenait  tant.  Dans  ce  système, /fy.  325,  les  diverses  planètes  se  meu- 
vent autour  du  soleil  exactement  de  la  môme  manière  que  dans 
le  système  de  Copernic';  elles  parcourent  des  orbites  ayant  les 
mêmes  dimensions;  mais  le  soleil  est  supposé  se  mouvoir  annuel- 
lement autour  de  la  terre  qui  reste  fixe,  en  entraînant  avec  lui 
tout  son  cortège  de  planètes.  En  outre,  tout  l'ensemble  des  étoiles, 
des  planètes,  du  soleil  et  de  la  lune  tourne  autour  de  Taxe  du 
monde,  et  fait  un  tour  entier  dans  l'espace  d'un  jour  sidéral. 

Ce  système  de  Tycho-Brahé  n'est  autre  chose  que  celui  de  Pto- 
lémée,  avec  des  idées  plus  rationnelles  sur  les  mouvements  des 
planètes,  idées  qui,  comme  nous  l'avons  vu,  déterminent  complè- 
tement les  rapports  des  distances  mutuelles  de  ces  divers  corps. 
11  ne  fut  pas  généralement  adopté.  On  s'habitua  peu  à  peu  à  l'idée 
du  mouvement  de  la  terre,  et  le  système  de  Copernic  prévalut. 
D'ailleurs,  les  preuves  s'accumulèrent  bientôt  en  faveur  de  ce|der- 
nier  système,  et  depuis  longtemps  il  n'est  plus  possible  de  con- 
server aucun  doute  sur  sa  réalité. 

§  262.  &*©!•  de  Kepler.  —  Copernic,  en  faisant  mouvoir  les 
planètes  et  la  terre  autour  du  soleil,  avait  rendu  à  cet  astre  le 
rang  qui  lui  appartient  dans  l'univers  ;  la  terre  et  les  planètes 
n'étaient  plus  désormais  que  des  corps  secondaires  dépendant 
du  soleil,  et  circulant  autour  de  lui  dans  des  orbites  dirigées  à 
peu  près  dans  un  même  plan.  Mais  il  n'avait  rien  modifié  à  la 
manière  dont  les  anciens  expliquaient  les  inégalités  du  mouve- 
ment de  ces  divers  corps.  L'observation  faisait  voir  que  les  planè- 
tes, dans  leur  mouvement  autour  du  soleil,  ne  pouvaient  pas  être 
regardées  comme  décrivant  uniformément  des  cercles  concentri- 
ques avec  cet  astre  ;  nous  avons  déjà  vu  que  la  terre  elle-même, 
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avait  conservé  les  hypothèses   d'excentriques 
iperpoiés  dont  nous  avons  déjà  parlé  plusieurs 
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fois.  Kepler,  en  discutant  les  résultats  nombreux  des  observations 
faites  par  Tycho-Brahé,  trouva  les  véritables  lois  du  mouvement 
des  planètes. 

En  s' occupant  toutd'abord  de  l'étude  du  mouvement  de  Mars, 
il  vit  qu'il  n'était  pas  possible  d'admettre  que  cette  planète  décrit 
un  cercle,  môme  en  supposant  que  le  centre  de  ce  cercle  soit  à 
une  certaine  distance  du  centre  du  soleil  :  l'orbite  de  la  planète, 
telle  qu'il  la  trouva,  présentait  une  dépression  très-sensible  dans 
un  certain  sens,  et  il  reconnut  qu'on  pouvait  la  regarder  comme 
une  ellipse  ayant  un  de  ses  foyers  au  centre  du  soleil.  11  étendit 
ce  résultat  aux  autres  planètes,  étudia  la  loi  suivant  laquelle  cha- 
cune d'elles  parcourt  son  orbite  elliptique,  et  arriva  ainsi  à  la  dé- 
couverte des  trois  lois  suivantes,  qui  immortalisèrent  son  nom, 
en  achevant  de  soustraire  le  système  du  monde  aux  hypothèses 
dont  il  avait  été  embarrassé  pendant  tant  de  siècles. 

Première  loi.  —  Les  planètes  décrivent  autour  du  soleil  des 
ellipses  dont  cet  astre  occupe  un  des  foyers. 

Deuxième  loi.  —  Les  aires  des  portions  d'ellipse  parcourues 
successivement  par  la  ligne  droite  qui  joint  une  planète  au  soleil 
sont  entre  elles  comme  les  temps  employés  à  les  parcourir. 

Troisième  loi.  —  Les  carrés  des  temps  des  révolutions  des  pla- 
nètes autour  du  soleil  sont  entre  eux  comme  les  cubes  des  grands 
axes  de  leurs  orbites. 

Nous  avons  déjà  eu  l'occasion  (§  148)  d'énoncer  les  deux  pre- 
mières de  ces  lois,  lorsque  nous  nous  occupions  du  mouvement 
apparent  du  soleil  autourde  la  terre,  mouvement  qui  est  le  même 
que  celui  de  la  terre  autour  du  soleil.  La  troisième  loi  établit  une 
liaison  entre  les  mouvements  des  diverses  planètes,  comparés  les 
uns  aux  autres. 

Observons,  en  passant,  que  le  mouvement  delà  terre  autour 
dû  soleil  satisfaisant  aux  lois  de  Kepler,  cela  constitue  une  très- 
forte  preuve  en  faveur  du  système  de  Copernic.  Non-seulement 
le  mouvement  de  la  terre,  considéré  isolément,  s'effectue  con- 
formément aux  deux  premières  lois,  c'est-à-dire  qu'il  est  tout  à 
fait  de  môme  nature  que  ceux  des  planètes,  mais  encore,  en  le 
comparant  aux  mouvements  des  planètes,  on  trouve  que  la  troi- 
sième loi  est  satisfaite,  tout  aussi  bien  que  par  ces  derniers  mou- 
vements comparés  entre  eux  deux  à  deux.  Cette  dernière  cir- 
constance surtout  ne  permet  pas  d'hésiter  à  regarder  la  terre 
comme  étant  réellement  une  plauète  qui,  comme  toutes  les  au- 
tres, se  meut  autour  du  soleil. 

§  263.  Explication  des  stations  et  rétrogradation»  des 
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plaaètes.  —  En  partant  de  la  troisième  loi  de  Kepler,  il  est  «M 
de  se  rendre  compte  des  stations  et  des  rétrogradations  que  l*oa 
observe  dans  le  mouvement  apparent  des  planètes.  Pour  simpli- 
fier autant  que  possible,  nous  ne  tiendrons  pas  compte  del'ellip- 
tlcité  des  orbites  qu'elles  décrivent  autour  du  soleil,  et  nous  sup- 
poserons, ce  qui  n'est  pas  très-loin  de  la  réalité,  qu'elles  se  meu- 
vent, uniformément,  suivant  des  circonférences  de  cercle  ayant 
le  soleil  pour  centre  commun. 

Si  toutes  les  planètes  étaient  animées  d'une  môme  vitesse,  les 
durées  de  leurs  révolutious  ne  seraient  pas  égales,  puisque  les  di- 
mensions de  leurs  orbites  sont  très-différentes  les  unes  des  sa* 
très.  Il  est  clair  que  les  durées  des  révolutions  seraient  propor- 
tionnelles aux  longueurs  des  circonférences  décrites  autour  da 
soleil,  ou  bien  aux  rayons  de  ces  circonférences,  c'est-à-dire  aux 
distances  des  diverses  planètes  à  cet  astre  central.  Les  carrés  des 
temps  des  révolutions  seraient  donc  également  proportionnels 
aux  carrés  des  distances  des  planètes  au  soleil  ;  en  sorte  que,  pour 
des  planètes  dont  les  distances  au  soleil  seraient  représentées  par 
les  nombres  1,2,  3,  les  carrés  des  temps  des  révolutions  seraient 
entre  eux  comme  les  nombres  i,  4,  9.  Mais,  d'après  la  troisième 
loi  de  Kepler,  les  carrés  des  temps  des  révolutions  des  planètes 
sont  entre  eux  comme  les  cubes  des  grands  axes  de  leurs  orbites, 
c'est-à-dire  comme  les  cubes  des  distances  des  planètes  au  soleil, 
dans  le  cas  des  mouvements  circulaires  et  uniformes  que  nous 
admettons.  Pour  des  planètes  situées  à  des  distances  1,  2,  3,  da 
soleil,  ces  carrés  des  temps  des  révolutions  sont  donc  réellement 
entre  eux  comme  les  nombres  I,  8,  27.  Ainsi,  on  voit  que  les  du- 
rées des  révolutions  des  planètes,  en  les  prenant  dans  Tordre  de 
leurs  distances  au  soleil,  et  commençant  par  Mercure,  qui  en  est 
la  plus  rapprochée,  vont  en  augmentant  beaucoup  plus  rapide- 
ment que  si  les  vitesses  absolues  des  planètes  étaient  toutes  les 
mômes.  Il  en  résulte  nécessairement  que  les  vitesses  des  diverses 
planètes  sont  d'autant  plus  petites  qu'elles  sont  plus  éloignées  du 
soleil  :  dans  le  môme  espace  de  temps,  Vénus  parcourt  moins  de 
chemin  que  Mercure,  la  terre  en  parcourt  moins  que  Vénus,  Mars 
moins  que  la  terre,  et  ainsi  de  suite.  C'est  cette  circonstance  qui 
va  nous  permettre  d'expliquer  les  stations  et  rétrogradations  des» 
planètes. 

Considérons  d'abord  une  planète  inférieure,  Vénus,  par  exem- 
ple, et  supposons  qu'elle  se  trouve  précisément  entre  le  soleil  et 
la  terre,  fig.  326.  Pendant  que  la  terre  va  de  T  en  T',  Vénus  par» 
court  un  chemin  VV,  qui  est  plus  grand  que  TT',  puisque  sa  ri- 
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Fig.  326. 


tesse  est  plus  grande  que  celle  de  la  terre.  La  ligne  V'T  est  donc 
oblique  par  rapport  à  la  ligne  YT  ;  la  direction  suivant  laquelle  on 
voit  la  planète  a  changé,  et 
cela  dans  un  sens  tel,  que  la 
planète  a  dû  paraître  marcher 
dans  le  sens  de  la  flèche,  c'est- 
à-dire  dans  le  sens  rétrograde. 
Si,  au  lieu  de  cela,  Vénus  se 
trouvait  au  point  V"  de  son  or- 
bite, lorsque  la  terre  est  en  T, 
elle  se  transporterai!  en  V" 
pendant  que  la  terre  irait  en 
T,  et  son  mouvement  apparent 
serait  évidemment  dirigé  en 
sens  contraire  de  la  flèche, 
c'est-à-dire  dans  le  sens  di- 
rect. La  planète  est  donc 
animée,  tantôt  d'un  mouve- 
ment direct,  tantôt  d'un  mouvement  rétrograde;  elle  ne  peut 
passer  de  l'un  à  l'autre  sans  que  sa  vitesse  apparente  de- 
vienne nulle  à  un  certain  instant,  c'est-à-dire  sans  qu'elle  pa- 
raisse stationnaire  dans  le  ciel.  Cette  circonstance  se  présente 
lorsque  la  planète  est  tellement  placée  sur  son  orbite,  que  la 
ligne  qui  la  joint  à  la  terre  reste  parallèle  à  elle-même,  malgré 
la  différence  qui  existe  entre  le  chemin  qu'elle  parcourt  et  celui 
que  parcourt  en  môme  temps  la  terre. 

Les  stations  et  rétrogradations  des  planètes  supérieures  s'ex- 
pliquent tout  aussi  facilement.  Supposons  d'abord  que  Mars,  par 
exemple,  soit  en  opposition,  fig.  327.  Pendant  que  la  terre  parcourt 
le  chemin  TT',  Mars  en  parcourt  un  plus  petit  MM';  la  planète, 
que  l'on  voyait  d'abord  suivant  la  direction  TM,  parait  donc  en- 
suite suivant  la  direction  T'M',  c'est-à-dire  qu'elle  semble  se 
mouvoir  dans  le  sens  indiqué  par  la  flèche,  sens  qui  n'est  autre 
chose  que  le  sens  rétrograde.  Au  contraire,  lorsque  la  planète 
se  trouve  en  conjonction,  en  M",  elle  va  de  M"  en  M"'  pendant 
que  la  terre  va  de  T  en  T',  et  son  mouvement  apparent  est  direct. 
Elle  parait  stationnaire  lorsque  la  différence  de  longueur  des  che- 
mins que  la  terre  et  elle  parcourent  en  môme  temps,  est  com- 
pensée par  la  différence  d'obliquité  de  ces  deux  chemins  par  rap- 
port à  la  ligne  qui  joint  les  deux  planètes,  de  manière  que  cette 
ligne  reste  quelque  temps  parallèle  à  elle-même. 

§  26  i.  Lot  île  Bode.  —  Il  existe,  entre  les  distances  des  pla- 


Dite*  tu  soleil,  uni!  lui  remarquable  qui  permet  de  retenir  Taci- 
lestent   lus  \aleurs  de  cw  diltanCM.  Telle  loi  est  généralement 


connue  sous  le  nom  de  loi  de  llode,  quoique  l'astronome  Bode, 
qui  l'a  ptililiee  en  1773,  n'en  soil  pas  réellement  l'auteur.  Void 
en  quoi  elle  consiste. 
Écrivons  à  la  suite  les  uns  des  autres  les  nombre*  : 


M, 


*B, 


qui  sont  tels,  que,  en  faisant  abstraction  du  premier,  chai 
double  du  [(recèdent.  Ajoutons  i  unités  â  chacun  de  ces 
bres,  et  nous  aurons  : 


Ces  nouveau);  nombres,  à  l'exception  de  28,  sont  sensiblement 
proportionnels  aux  distances  des  plantes  au  soleil.  En  effet,  si 
l'on  multiplie  par  10 les  valeurs  que  nous  avons  assignées  précé- 
demment à  ces  distances  (S  200),  on  trouve  les  nombres  suivants: 

Mercure,    Viîims,    la  Terre,     Mars,     .   .    .  .     Jupiter,     Saliime. 
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Ce  sont,  comme  on  le  voit,  à  très-peu  près,  les  nombres  que 
nous  ayons  trouvés  au  moyen  de  la  règle  indiquée.  Il  n'y  a  que  le 
dernier,  celui  qui  se  rapporte  à  Saturne,  pour  lequel  il  y  ait  une 
différence  un  peu  notable. 

La  loi  de  Bode  ne  doit  être  regardée  que  comme  un  moyeu 
simple  de  retrouver  à  peu  près  les  valeurs  des  distances  des  pla- 
nètes au  soleil.  Bile  ne  se  rattache  à  aucune  considération  théo- 
rique. 

§  263.  Découverte  de  nouvelles  planètes.  —  L'emploi  des 
lunettes  et  des  télescopes, pour  observer  les  diverees  régions  du  ciel, 
a  permis  d'augmenter  considérablement  la  liste  des  planètes  que 
l'on  peut  apercevoir.  Au  lieu  des  six  planètes  (la  Terre  comprise) 
dont  nous  avons  parlé  jusqu'à  présent,  et  qui  étaient  seules  con- 
nues du  temps  de  Copernic  et  de  Kepler,  on  en  compte  mainte- 
nant quatre-vingt-huit  ;  et,  d'après  ce  qui  s'est  passé  dans  ces  der- 
nières années,  il  est  probable  qu'il  ne  s'écoulera  pas  un  long 
temps  sans  que  le  nombre  en  soit  encore  augmenté. 

Le  13  mars  1781,  Herschel  examinait  les  petites  étoiles  de  la 
constellation  des  Gémeaux, avec  un  télescope  d'un  assez  fort  gros- 
sissement, lorsqu'il  s'aperçut  que  l'une  d'elles,  au  lieu  de  se  ré- 
duire à  un  simple  point  lumineux  comme  les  autres,  se  montrait 
avec  des  dimensions  appréciables.  L'emploi  de  grossissements  de 
plus  en  plus  forts  augmentait  encore  son  diamètre  apparent. 
Herschel,  en  s'attachant  spécialement  à  l'observation  de  cet 
astre,  reconnut  bientôt  qu'il  était  en  mouvement  par  rapport  aux 
étoiles  voisines.  On  crut,  pendant  quelque  temps,  que  c'était  une" 
comète;  mais  on  ne  tarda  pas  à  s'assurer  que  c'était  une  planète, 
qui  se  mouvait  autour  du  soleil  comme  les  planètes  connues,  en 
restant  à  peu  près  à  la  môme  distance  de  cet  astre  central,  et  ne 
s'écartant  pas  beaucoup  du  plan  de  l'écliplique.  Cette  planète  a 
reçu  le  nom  d'Uranus.  Sa  distance  au  soleil  est  égale  à  19,18, 
en  prenant  la  distance  du  soleil  à  la  terre  pour  unité  ;  elle  est 
donc  située  au  delà  de  Saturne,  à  une  distance  du  soleil  à  peu 
près  double  de' celle  de  cette  dernière  planète.  La  loi  de  Bode 
se  trouve  encore  sensiblement  vraie  pour  Uranus  :  carie  nombre 
qu'elle  fournit,  pour  la  planète  venant  immédiatement  après  Sa- 
turne, est  J9K,  qui  ne  diffère  pas  beaucoup  du  nombre  191,8, 
obtenu  en  multipliant  par  10  la  dislance  d'Uranus  au  soleil. 

La  série  des  planètes,  qui  avait  été  agrandie  par  la  découverte 
d'Uranus,  en  1781,  l'a  été  de  nouveau,  en  1846,  par  la  découverte 
de  Neptune,  dont  la  distance  au  soleil  est  encore  plus  grande  que 
celle  d'Uranus.  Nous  parlerons  plus  loin  des  circonstances  re- 


marquables  qui  ont  amené  h  connaissance  de  celle  nouvelle 
planète,  observée  pour  la  première  fois,  le  23  septembre  18*6, 
par  M.  Galle,  de  Berlin,  d'après  les  indications  de  M.  Le  Verrier. 
Les  observations  ont  Tait  voir  que  la  distance  de  Neptune  au  so- 
leil est  égale  h  30, Oi.  La  loi  de  itode  se  trouve  ici  notablement 
en  défaut, car  elle  indique  le  nombre  388  pour  la  planèle  quisuil 
immédiatement  Uranui,  tandis  qu'en  multipliant  par  10  la  dis- 
tance de  Neptune  an  soleil,  on  ne  trouve  que  300,4. 

Les  astronomes  n'ont,  jusqu'à  présent,  trouvé  aucune  planète 
circulant  autourdu  soleil  a  une  distante  dé  cet  astre  pi  us  grande 
que  celle  de  Neptune.  I.'urbite  de  Neptune  forme  la  limite  exté- 
rieure du  sjstème  planétaire  tel  que  nousle  connaissons. 

La  loi  de  Bode,  énoncée  avant  la  découverte  d'Uranus,  décou- 
verle  qui  vint  bientôt  en  eontiiiuer  l'exactitude  presque  complète, 
signalait  une  lacune  entre  Mars  et  Jupiter  :  aucune  planète  con- 
nuene  correspondait  au  nombre  28,  compris  entre  ceux  qui  se 
rapportaient  à  ces  deux  planètes.  Cette  lacune  a  été  surabon- 
damment comblée,  depuis  le  commencement  du  siècle  actuel, 
par  la  découverte  successive  de  quatre-vingts  petites  planètes 
»  mouvant  toutes  dans  la  région  indiquée  par  ta  loi  de  Bode. 

Nous  allons  faire  l'ênuméralion  de  ces  quatre-vingts  planètes, 
dnns  l'ordre  de  leur  découverte,  en  les  désignant  par  les  noms 
que  les  astronomes  leur  ont  attribués. 

Cirés,  découverte  par  Piaizi,  à  Païenne,  le  1" janvier  1801  ;  sa 
distance  au  soleil  est  2,71.  Bn  mulliplianleetle  distance  par  10, 
on  trouve  27,7,  au  lieu  de  28  qu'indiquait  la  loi  de  Bode. 

Pallia,  découverte  par  Olbers,  à  Brème,  le  23  mars  1802  ;  sa 
distance  au  soleil  est  2,77. 

Junon,  découverte  par  Harding,  à  Gœllingue,  le  I"  septembre 
1S04;  sa  distance  au  soleil  est  2,67. 

Vesta,  découverte  par  Olbers,  à  Brème,  le  29  mars  1807  :  sa 
distance  au  soleil  est  2,36. 

Astrée,  découverte  par  M.  Hencke,  à  Driessen,  le  8  décembre 
1845  ;  sa  dislance  au  soleil  est  2,58 

Bébé,  découverte  par  M.  Hencke,  à  Driessen,  le  1  "  juillet  1847; 
sa  distance  au  soleil  est  2,43. 

Iris,  découverte  par  M.  Hind,  à  Londres,  le  13  août  I847;sa 
dislance  au  soleil  est  2,3». 

Flore,  découverlepar  M.  Hind,  à  Londres  le  18  octobre  1847; 
sa  distance  au  soleil  est  2,20. 

Métis,  découverte  par  AI.  Graham,  à  Markree  (Irlande),  le  26 
avril  1848  ;  sa  distance  au  soleil  est  de  2,39. 
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Hygie,  découverte  par  M.  de  Gasparis,  \  Naples,  le  i  4  avril 
1  849  ;  sa  distance  au  soleil  est  3, 1 5. 
Parthénope,  découverte  par  M.  de  Gasparis,  à  Naples,  le  1 1  mai 

1 850  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,45. 

Victoria,  découverte  par  M.  Hind,  à  Londres,  le  13  septembre 
4850;  sa  distance  au  soleil  est  2,33. 

Égérie,  découverte  par  M.  de  Gasparis,  à  Naples,  le  2  novembre 
1  850  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,58. 

Irène,  découverte  par  M.  Hind,  à  Londres,  le  10  mai  1851;  sa 
distance  au  soleil  est  2,59. 

Eunomia,  découverte  par  M.  de  Gasparis,  à  Naples,  le  29  juillet 

1851  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,64. 

Psyché,  découverte  par  M.  de  Gasparis,  à  Naples,  le  17  mars 

1852  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,93. 

Thétis,  découverte  par  M.  Luther,  à  Rilk,  près  Dusseldorf,  le 
17  avril  1852;  sa  dislance  au  soleil  est  2,47. 

Melpomène,  découverte  par  M.  Hi.id,  à  Londres,  le  24  juin  1852; 
sa  distance  au  soleil  est  2,30. 

Fortuna,  découverte  par  M.  Hind,  à  Londres,  le  22  août  1852  ; 
sa  distance  au  soleil  est  2,44. 

Massalia,  découverte  à  la  fois  par  M.  de  Gasparis,  à  Naples,  le 
19  septembre  1852;  et  par  M.  Chacornac,  à  Marseille,  le  lende- 
main, 20  septembre  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,41, 

Lutetia,  découverte  par  M.  Goldschmidt,  à  Paris,  le  15  novem- 
bre 1852;  sa  distance  au  soleil  est  2,44. 

Calliope,  découverte  par  M.  Hind,  à  Londres,  le  16  novembre 
1852;  sa  distance  au  soleil  est  2,9  f. 

Thalie,  découverte  par  M.  Hind,  à  Londres,  le   15  décembre 

1852  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,63. 

Phocea,  découverte  par  M.  Chacornac,  à  Marseille,  le  6  avril 

1853  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,40. 

Thémis,  découverte  par  M.  de  Gasparis,  A  Naples,  le  môme 
jour,  6  avril  1853  ;  sa  distance  au  soleil  est  3,14. 

Proserpine,  découverte  par  M.  Luther,  à  Bilk,  le  5  mai  1853; 
sa  distance  au  soleil  est  2,66. 

Euterpe,  découverte  par  M.  Hind,  à  Londres,  le  8  novembre 
1853  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,35. 

Bellone,  découverte  par  M.  Luther,  à  Bilk,  le  1er  mars  1854  ; 
sa  distance  au  soleil  est  de  2,78. 

Amphritrite,  découverte  par  M.  Marth,  à  Londres,  le  même  jour, 
1er  mars  1854  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,55. 


\nu         jjvertepar  M.HÎnd,  a  Londres,  le  22  juillet  iSiii. 
ïkilu  iiu  soleil  est  2,37. 

jfiTosyjit,  découverte  par  M.  Fergusson,  à  Washington,  le 
plembre  1834;  sa  dislance  nu  soleil  est  3,16. 
me.  découverte  par  M.  Goldschmidl,  à  Paris,  le  2fi  octo- 
it;  su  distance  au  soleil  est  2,59. 
•ymnie,  découverte  par  H.  Ghocornac,  a  Paris,  le  28  octo- 
834  ;  su  distance  au  soleil  est  2,87. 
i,  découierle  pur  M.  Cliacornue,  à  Paris,  le  G  avril  1851 
ince  au  soleil  est  2,69. 

athée,  découverle  par  M.  Luther,  à  Rilk,  le  111  avril  185; 
ince  au  soleil  est  3,01. 

[mile,  découverte  par  M.  Goldschmidl,  à  Paris,  le  S  octobr 
sa  dislance  iiu  soleil  e=l  2,73. 

es,  découverte  par  M.  Luther,  à  Itilk,  le  S  octobre  183;; 
lance  au  soleil  est  2,64. 

a,  découverte  par  M.  l.hacornac,  à  Paris,  le  12  janvier  |&5t 
lance  au  soleil  est  2,74. 

:'.<a,  découverte  par  M.  CliacornacàPuris,  le  8  février  18116 
unce  au  soleil  est  2,77. 

monta,  découverle  par  M.  Goldschmidt,  à  Paris,  le  31  mars 
sa  distance  au  soleil  est  2,37. 
uaf/lmê,  découverle  par  M.  Goldschmidl,  à  Paris,  le  22  mai  1836; 
sa  distance  au  soleil  est  2,78. 

hit,  découverle  par  M,  Pogson,  a  Oiford  (Angleterre),  le  23 
mai  ln;;6;  sa  distance  au  soleil  est  2,44. 

Ariane,  découverte  par  M.  Pogson,  ù  Oxford,  le  1b  avril  1837; 
ta  distance  au  soleil  est  2,20. 

Nysn,  découverle  par  M.  Goldschmidl,  a  Paris,  le  27  mai  18117: 
sa  distance  uu  soleil  est  2,42. 

Eugènin,  découverte  par  M.  Goldschmidl,  à  Paris,  le  11  juilld 
18S7  ;  sa  distance  au  soleil  esl  2,72. 

Heslia,  découverle  par  M.  Pogson,  à  Oxford,  le  16  août  \%'ù~  : 
■a  dislance  au  soleil  est  2.53. 

Mek'te,  découverle  par  M.  Goldschmidt,  à  Paris,  le  9  septem- 
bre l*ïi7  ;  sa  dislance  au  soleil  esl  2,60. 

Aglufn,  découverte  par  M.  Luther,  à  Rilk,  le  15  septembre 
1857  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,88. 

flous,  déciniMJrte  par  M.  Guldschmidl,  à.  Paris,  le  19  septembre 
1857;  sa  dislance  au  soleil  est  3,10. 

Paies,  découverle  par  M.  Goldschmidl,  a  Paris,  le  même  jour 
19  septembre  1 837  ;  sa  dislance  au  soleil  est  3,0'J. 
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Virginia,  découverte  par  M.  Luther,  à  Bilk,  le  19  octobre 

1857  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,65. 

Nemaasa,  découverte  par  M.  Laurent,  à  Nîmes,  le  22  Janvier 

1858  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,37. 

Europa,  découverte  par  M.  Goldschmidt,  à  Paris,  le  6  février 
1858  ;  sa  distance  au  soleil  est  3,10. 

Calypso,  découverte  par  M.  Luther,  à  Bilk,  le  4  avril  1858  ;  sa 
distance  au  soleil  est  2,61 . 

Altxandra,  découverte  par  M.  Goldschmidt,  à  Paris,  le  10  sep- 
tembre 1858:  sa  distance  au  soleil  est  2,71. 

Pandore,  découverte,  par  M.  Searle,  à  Albany  (Amérique),  le 
10  septembre  1858;  sa  distance  au  soleil  est  2;7H. 

Mnémosyne,  découverte  par  M.  Luther;  à  Bilk,  le  22  septembre 
1859;  sa  distance  au  soleil  est  3,16. 

Concordia,  découverte  par  M.  Luther,  à  Bilk,  le  24  mars  1860; 
sa  distance  au  soleil  est  2,70. 

Danaé,  découverte  par  M.  Goldschmidt,  à Chutillon,  près  Paris, 
le  9  septembre  1860;  sa  distance  au  soleil  est  2,99. 

Olympia,  découverte  par  M.  Ghacornac,  à  Paris,  le  12  sep- 
tembre 1860  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,71. 

Echo,  découverte  par  M.  Fergussou,  à  Washington,  le  li 
septembre  1860;  sa  distance  au  soleil  est  2,39. 

EratOj  découverte  par  M.VI.  Forster  et  Lesser,  à  Berlin,  le 
même  jour  14  septembre  1860;  sa  dislance  au  soleil  est  3,13. 

Ausonia,  découverte  par  M.  de  Gasparis,  à  Naples,  le  10  fé- 
vrier 1861  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,40. 

Angelina,  découverte  par  M.  Tempel,  à  Marseille,  le  4  mars 
1861  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,6**. 

Maximiliana,  découverte  par  M.  Tempel,  à  Marseille,  le  8  mars 
1861  ;  sa  distance  au  soleil  est  3,42. 

Maia,  découverte  par  M.  Tultle,  à  Cambridge  (Amérique),  le 
9  avril  1861  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,66. 

Asia,  découverte  par  M.  Pogson,  à  Madras,  le  17  avril  1861  ;  sa 
distance  au  soleil  est  2,42. 

Leto,  découverte  par  M.  Luther,  à  Bilk,  le  29  avril  1861  ;  sa 
distance  au  soleil  est  2,77. 

Hesperia,  découverte  par  M.  Schiaparelli,  à  Milan,  le  même 
jour  29  avril  1861  ;  sa  distance  au  soleil  est  2,99. 

Panope,  découverte  par  M.  Goldschmidt,  à  Fontenay-aux- Roses, 
près  Paris,  le  5  mai  1861  ;  sa  dislance  au  soleil  est  2,63. 

Niobé,  découverte  par  M.  Luther,  à  Bilk,  le  13  août  1861  ;  ni 
distance  au  soleil  est  2,76, 


fit       ■"  (Lufan 

Ftnnia,  découverte  par  MM.  C  H.  F.  Pèlera  et  Safford.  à 
Clinton  (Amérique),  le  12  février  1882;  >  a  distance  au  soleil 
est  1,27. 

Ctyiù,  découverte  par  M.  Tultle,  à  Cambridge  (Amérique),  le 
7  avril  1862;  sa  distancé  au  soleil  est  3,(17. 

Galaihée,  découverte  par  M.  Terapel,  à  Marseille,  le  2!i  aool 
1882  ;  m  distance  au  soleil  est  3,79. 

Eurydice,  découverte  pur  M.  C.  H.  F.  Peters,  à  Clinton,  le  22 
septembre  186!;  sa  distance  nu  soleil  est  2,67. 

Prtia,  découverte  pur  M.  Ikrrcal,  a  Copenhague,  le  21  oc- 
tobre 1862;  sa  dislance  an  soleil  est  3,10. 

Ffigga,  riéeouver:  ■■  par  M.  C.  H.  F.  Peters,  à  Clinton,  le  15  no 
vembre  1862  ;  sa  d  istance  au  soleil  est  2,67 . 

Divit,  découverte  par  M.  Luther,  a  Bilk,  le  Hl  mars  IS6  s  :  sa 
distance  au  soleil  est  2,63. 

Eurgnome,  découverte  par  M.  Watson,  a  l'Observatoire  de 
Ano-Arbor  (Amérique),  le  il  septembre  1863;  sa  distaucc  au 
soleil  est  2,45. 

Sapko,  découverte  par  M.  Pogson,  ù  Madras. 

§266.  Éléments  il  11  inutilement  de*  planètes.  —  L'observa- 
tion montre  que  le?  nom  elles  [il. mêles  satisfont  aussi  bien  que  les 
anciennes  aux  trois  luis  de  Kepler.  Chacune  d'elles  décrit  une 
ellipse  dont  le  soleil  occupe  un  des  foyers,  et  parcourt  son  orbite 
elliptique  conformément  à  la  loi  des  aires;  en  comparant  les 
durées  de  leurs  révolutions,  suit  entre  elles,  soi!  avec  celles  des 
six  planètes  connues  du  temps  de  Kepler,  on  reconuait  que  les 
carrés  de  ces  durées  sont  proportionnels  nu*  cubes  des  grands 
axes  des  orbites.  Pour  achever  de  donner  une  idée  convenable 
du  système  plané! iiire,  nous  ferons  connaître  les  principaux  élé- 
ments des  mouvements  elii  pi  unies  îles  diverses  pi. oie  les,  savoir; 
le  demi-grand  axe  de  chaque  orbite,  qui  n'est  autre  chose  que 
la  dislance  moyenne  de  la  planète  au  soleil  ;  la  durée  de  la  ré- 
volution sidérale,  tjui  esl  liée  au  demi-grand  aie  par  la  troisième 
loi  de  Kepler;  l'excentricité  de  l'orbite,  qui  failconnailre  la  diffé- 
rence que  présente  celte  orbite  Juec  un  cercle  ;  enfin,  l'inclinai- 
son du  plan  de  l'orbite  sur  le  plan  de  i'écliptique.  Nous  divise- 
rons, pour  cela,  les  planètes  en  deux  groupes:  le  premier,  conte- 
nant les  planètes  anciennes,  avec  Uranus  et  Neptune  ;  le  second, 
renfermant  l'ensemble  des  petites  planètes  qui  circulent  dans  la 
région  comprise  entre  Mars  et  Jupiler,  à  l'exception  de  Sapho, 
dont  la  découverte  est  trop  récente  pour  que  les  éléments  de 
^ourement  soient  connus. 


ÉLKMF.NTS   DU   MOnVEMÏHT   DES  PLABETKB. 


""" 

"'" 

.^Er 

:r£r 

»■ 

„»,L 

0.713  13 
1,000  00 

B.S38  as 

30,01 

114.701 

086,980 
4  331,905 

0,*1 
M. 01 

; 

Oifl  10 

oh  ta 
ou  ta 

3   23  19 
0    0    0 

«traape  <■>■■  pelllc*  Plmii'O'.. 


*'*> 

■~» 

dïr 

r5b 

.,„»- 

„„„,. 

Feroni. . 

HelpumèiK.  ,. . 

t 
L 

1 

1 
t. 
t 

i. 
1 

I 
1 

t 

t 

ii7  lî 

M  au 

»5  «4 

31  Si 

17    ::ll 

■!'.     S? 

ne  » 

Hii  t;-. 

iii  ni} 

10  1H 
13  37 

(S  13 

11  f>3 

1   iM.isi 

!  ^'.>>- 
i  ai,9« 

1  318.067 

[  :iv.,';^T 

1     !îTS.  MIT 
1   379.635 
1    m. 136 
i   391,137 

i  ;i:nii!ii; 
1   idl. il)-; 

1    4TIUM 
1   4*1.591 

Ut 

îi.18 
3,00 

Ml 

Ùo 
3.71 

i.n 
i,n 

slso 

( 

171  (0 

!3(  31 
111  87 

117  31 

14*  33 
101  03 

mo  ta 

IM  77 

3  !7  4S 

1D    9   17 
S  13   19 
1  33  31 

1    3  50 

ïtifl  53 
5Ï7   83 
3  33  33 
3  34  13 

S  50  17 
3  41   41 
H  40   31 

S  31  30 
1   .11  31 

1  3S  17 

i  35  11 

h3*"!!""," 

Anpbilrilc.   ., 

■  lit .  i.iiin ■-  riniiinii 


Sa-:: 

!'•..-..-  . 
fl.lft 

*■•"«■«■■' 

F'fr  ■ 

o»C.o.,, 

„■ ...',  f , 

lft.tp.lrj, 

<h«(pu.   . 

a.™;' ..: 

P.UJ..r,  . 
|--trd 

Lst.fâ'  .- 

Ulo..... 
Bellone.  . 
..    »  !.. 

f»l»m . 

*gi»it.  . . . 

I  .1!..,,.. 


2, :■■>'<  '-■'• 

l.ltr,  .m 
ï.îin  •.» 


!    :-.'Hi.!Kl.i 


U.liS- 
0.116 

*7 

O.ïSi 

■1.171 

" 

o.'osi 

SI 

0.113 

S! 

o,i  as 

« 

o'îu 

73 

0.1TO 

il 

*'!** 

0,338 

0,1  u 

<* 

o.nt 

!i 

OJOO 

il 

0,171 

M 

oiîto 

DETAILS  SUR  LES   DIVERSES  PLANETES.  (01 

Pour  que  le  mouvement  d'une  planèfesoitcomplétementconnu, 
il  ne  suffit  pas  d'avoir  les  valeurs  des  éléments  qui  sont  contenus 
dans  les  tableaux  précédents.  L'inclinaison  du  plan  de  l'orbite 
sur  l'écliptique  ne  peut  pas,  à  elle  seule,  faire  connaître  la  posi- 
tion de  ce  plan;  il  faut  y  joindre  l'indication  de  la  direction  delà 
ligne  d'intersection  de  ce  plan  de  l'orbite  avec  le  plan  de  l'éclip- 
tique, c'est-à-dire  de  la  ligne  des  nœuds  de  la  planète.  La  dis- 
tance moyenne  de  la  planète  au  soleil  et  l'excentricité  de  son 
orbite  font  bien  connaître  la  forme  et  les  dimensions  de  celte 
orbite  ;  mais  il  faut,  en  outre,  que  Ton  donne  la  direction  de  son 
grand  axe,  pour  que  la  position  de  l'orbite  dans  son  plan  soit  en- 
tièrement déterminée.  Enfin,*  lorsqu'on  connaît  la  position  et  les 
dimensions  de  l'orbite  de  la  planète,  il  faut  encore  que  l'on  in- 
dique en  quel  point  de  cette  orbite  elle  se  trouve  à  une  époque 
donnée.  La  durée  de  la  révolution,  combinée  avec  la  loi  des 
aires,  suffit  dès  lors  pour  que  Ton  puisse  trouver  la  position  que 
la  planète  occupe  dans  l'espace  à  une  époque  quelconque. 

Le  mouvement  d'une  planète  dépend  donc  de  six  éléments,  qui 
sont  4°  l'inclinaison  du  plan  de  l'orbite  sur  l'écliptique  ;  2°  l'angle 
que  la  ligne  des  nœuds  de  l'orbite  fait  avec  une  ligne  fixe  menée 
par  le  centre  du  soleil  ;  3°  le  demi-grand  axe  de  l'ellipse,  ou,  ce 
qui  est  la  môme  chose,  la  distance  moyenne  de  la  planète  au  so- 
leil ;  4Q  l'excentricité  de  l'ellipse  ;  5°  l'angle  que  le  grand  axe  de 
l'ellipse  fait  avec  la  ligne  des  nœuds  du  plan  de  l'orbite;  6°  enfin, 
l'angle  que  le  rayon  mené  delà  planète  au  soleil  fait  avec  le  grand 
axe  de  l'orbite,  à  une  époque  donnée.  La  durée  de  la  révolution  de 
la  planète  ne  forme  pas  un  élément  distinct  de  ceux  que  nous  ve- 
Donsd'énumérer,  puisque  cette  durée  est  connue  par  la  troisième 
loi  de  Kepler,  dès  que  l'on  connaît  le  demi-grand  axe  de  l'or- 
bite. 

Nous  n'avons  donné,  dans  les  tableaux  précédents,  pour  chaque 
planète,  que  trois  des  six  éléments  qui  déterminent  son  mouve- 
ment; la  connaissance  des  trois  autres  éléments  n'offrirait  aucun 
intérêt  aux  personnes  qui  ne  s'occupent  pas  dune  manière  toute 
spéciale  de  recherches  astronomiques. 

§  267.  Détails  sur  les  diverse»  planètes.  —  Des  deux  p!a* 
nèles  inférieures,  Vénus  est  celle  sur  laquelle  les  astronomes 
peuvent  le  plus  facilement  porter  leurs  investigations;  aussi  c'est 
par  elle  que  nous  commencerons. 

L'observation  de  certaines  taches  que  l'on  aperçoit  sur  le  dis- 
que de  Vénus  montre  que  cette  planète  est  animée  d'un  mouve- 
ment de  rotation  sur  elle-même,  mouvement  qui  s'eflectuedans 


le  même  sens  que  la  révolution  de  la  planète  autour  du  soleil, 
c'est  à-dire  d'occident  en  orient  Schrœter  a  trouvé  qu'elle  fût 
un  tour  entier  en  Î3k  2im  19»  ;  il  a  évalué  à  75*  l'angle  que  le  plu 
de  ton  équateur  Tait  avec  le  plan  de  son  orbite.  On  voit,  d'après 
cela,  que,  sur  la  surface  de  Vénus,  les  jours  sont  à  peu  près  égara 
aux  nôtres  ;  la  durée  de  l'année  y  est  d'environ  225  de  nos  Jours* 
Les  saisons  y  sont  beaucoup  plus  prononcées  que  sur  laterre,  puis- 
que l'angle  qui  correspond  a  l'obliquité  de  l'écliptique  est  de??, 
au  lieu  de  23°  J.  11  n'y  a  pas  de  aones  tempérées  sur  la  surface 
de  Venus  ;  dans  chaque  hémisphère,  la  xone  torride  et  la  soae 
glaciale  se  Joignent,  et  empiètent  même  beaucoup  l'une  ma 
l'autre. 

Vénus  est  environnée  d'une  atmosphère  dont  la  présence  est 
rendue  sensible  par  un  phénomène  crépusculaire  analogue  à  ce* 
lui  qui  se  produit  sur  la  terre  :  l'hémisphère  de  la  planète  qui 
est  tourné  du  côté  opposé  au  soleil  se  trouve  légèrement  éclaire 
surtout  son  contour,  et  dans  une  certaine  largeur,  par  la  lumière 
répandue  dans  l'atmosphère,  en  sorte  qu'il  y  a  une  diminution 
graduelle  de  lumière  depuis  la  partie  de  la  surface  qui  est  direc- 
tement éclairée  par  le  soleil  jusqu'à  celle  qui  est  dans  l'obscurité. 
L'atmosphère  de  Vénus  est  comparable  à  la  nôtre  ;  Schrœter 
évalue  à  30'  \  la  réfraction  horizontale  qu'elle  occasionne,  tandis 
que,  dans  notre  atmosphère,  cette  réfraction  horizontale  est, 
comme  on  sait,  de  33'  *  (§  59). 

Le  contour  circulaire  du  croissant  de  Vénus  paraît  beaucoup 
plus  lumineux  que  le  reste  de  la  partie  éclairée.  On  peut  expli- 
quer cette  particularité  par  la  présence  de  nuages  flottant  dans 
l'atmosphère,  dont  la  surface  mate  nous  renverrait  plus  de  lu- 
mière que  les  autres  parties  dudisque;  d'autant  plus  que  les  nuages 
situés  au  bord  extérieur  du  croissant  reçoivent  plus  directement 
la  lumière  du  soleil  que  ceux  qui  sont  situés  en  tout  autre  point 
de  la  partie  que  nous  apercevons. 

La  ligne  de  séparation  d'ombre  et  de  lumière  sur  la  planète 
présente  quelquefois  des  dentelures  sensibles,  comme  cela  a  lieu 
pour  la  lune;  quelquefois  aussi  les  cornes  du  croissant  sont  tron- 
quées: cela  tient  à  ce  qu'il  existe  sur  Vénus  des  aspérités,  des  mon- 
tagnes d'une  hauteur  beaucoup  plus  grande  que  celle  des  princi- 
pales montagnes  de  la  terre. On  a  été  conduit  ainsi  à  admettreque 
la  hauteur  de  quelques  montagnes  de  Vénus  atteignait  la  144e  par- 
tie du  rayon  de  la  planète.  Sur  la  terre,  la  hauteur  des  pics  les 
plus  élevés  de  l'Himjlaya  n'est  que  la  740e  partie  du  rayon  ter- 
restre. 
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Lorsque  Vénus  passe  entre  le  soleil  et  la  terre,  de  manière  à 
se  projeter  sur  le  disque  du  soleil,  elle  se  montre  sous  forme 
d'une  tache  noire  exactement  circulaire.  Les  mesures  que  l'on 
a  effectuées  sur  cette  tache  n'ont  pu  manifester  aucun  aplatisse- 
ment sensible.  11  est  bon  d'ajouter  qu'un  aplatissement  pareil 
à  celui  du  globe  terrestre  serait  trop  faible  pour  pouvoir  être 
aperçu  dans  de  pareilles  circonstances,  à  cause  delà  petitesse  du 
diamètre  apparent  de  Vénus,  qui,  lors  de  ses  passages  sur  le  disque 
du  soleil,  n'est  guère  que  d'une  minute. 

Le  diamètre  apparent  de  Vénus  varie  considérablement  d'une 
époque  à  une  autre  ;  lorsque  la  planète  se  trouve  à  une  distance 
de  la  terre  égale  à  celle  delà  terre  au  soleil,  ce  diamètre  apparent 
est,  d'après  M.  Arago,  de  16%  9.  Nous  savons  que  le  diamètre  ap- 
parent de  la  terre  vue  à  la  môme  distance  est  le  double  de  la 
parallaxe  horizontale  du  soleil,  et  que,  par  conséquent,  il  est  égal 
à  17;/,2  :  on  en  conclut  que  le  rayon  de  Vénus  est  les  0,985  du 
rayon  de  la  terre.  Le  volume  de  Vénus  est  les  0,957  du  volume 
du  globe  terrestre. 

Vénus  se  montre  toujours  comme  une  étoile  extrêmement  bril- 
lante. Lorsqu'elle  se  trouve  à  l'orient  du  soleil,  on  la  voit  le  soir 
après  le  coucher  de  cet  astre  ;  alors  elle  commence  à  se  montrer 
longtemps  avant  que  la  lueur  crépusculaire  se  soit  assez  affaiblie 
pour  laisser  voir  les  étoiles  qui  l'avoisinent.  De  môme,  lorsqu'elle 
esta  l'occident  du  soleil,  on  la  voit  le  matin,  et  l'aurore  ne  la  fait 
disparaître  que  la  dernière.  Son  éclat  varie  nécessairement  d'une 
époque  à  une  autre,  à  cause  des  phases  qu'elle  présente  succes- 
sivement, et  aussi,  à  cause  de  la  variation  considérable  de  son  dia- 
mètre apparent  ;  à  certaines  époques,  son  éclat  est  tel,  qu'on  l'a- 
perçoit facilement  en  plein  jour  et  à  l'œil  nu.  Avec  les  lunettes  et 
les  télescopes,  on  peut  l'observer,  lors  môme  qu'elle  n'est  qu'à 
une  petite  distance  du  soleil. 

§  268.  La  planète  Mercure  étant  beaucoup  plus  rapprochée  du  so- 
leil que  Vénus,  l'observation  des  particularités  que  présentesa  sur- 
face ne  peut  passe  faire  aussi  facilement  que  pour  Vénus.  On  est 
parvenu  cependant  à  certains  résultats  que  nous  allons  indiquer. 

Schrœtera  reconnu  que  Mercure  tourne  sur  lui-môme,  et  qu'il 
fait  un  tour  entier  en  24  heures  et  4  ou  5  minutes.  L'équateur  de 
la  planète  est  presque  perpendiculaire  au  plan  de  son  orbite.  En 
tenant  compte  de  la  légère  obliquité  du  premier  de  ces  deux  plans 
sur  le  second,  on  voit  que  le  mouvement  de  rotation  s'effectue 
d'occident  en  orient. 

Schrœ ter  attribue  à  Mercure  une  atmosphère  à  peu  près  aussi 
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dense  que  celle  de  Vénus.  Il  a  reconnu  1  existence  de  montagnes 
dont  il  évalue  la  plus  grande  hauteur  à  —-du  rayon  4c  1»  planète. 

L'observation  de  Mercure,  Ion  de  tes  passages  devant  le  disque 
du  soleil,  Ta  toujours  montré  sous  forme  d'un  cercle,  sansaucooe 
trace  d'aplatissement. 

Le  diamètre  apparent  de  Mercure,  lorsque  sa  distance  à  la  terre 
est  égale  a  la  distance  moyenne  de  la  terre  au  soleil,  a  une  valeur 
de  6",7  ;  on  en  conclut  que  le  rayon  de  Mercure  est  les  0,391  do 
ravon  terrestre. 

m 

Mercure  est  astez  rarement  visible  à  l'œil  nu  ;  il  faut,  pour 
cela,  qu'il  soit  dans  le  voisinage  de  ses  plus  grandes  digressions 
orientales  ou  occidentales.  Habituellement,  on  ne  peut  l'observer 
qu'avec  des  lunettes. 

§  269.  Parmi  les  planètes  supérieures,  Mars  est  celle  qui  se  rap- 
proche le  plus  de  nous  ;  lors  de  ses  oppositions,  elle  n'est  guère 
éloignée  de  la  terre  que  de  la  moitié  de  la  distance  de  la  terre  tu 
soleil  :  aussi  peut-on  observer  assez  facilement  ce  qui  se  passe  à 
la  surface  de  cette  planète. 

Herschel  a  trouvé,  par  l'observation  des  taches*  permanentes 
que  présente  le  disque  de  la  planète,  qu'elle  tourne  sur  elle-même, 
d'occident  en  orient,  et  qu'elle  met  24*  39"  2I*,7  à  faire  un  tour 
entier;  d'après  le  môme  astronome,  son  équateur  est  incliné 
de  28°  42'  sur  le  pian  de  son  orbite.  On  voit  donc  que,  sur  cette 
planète,  il  doit  y  avoir  des  saisons  analogues  aux  nôtres  :  sa  sur- 
face doit  présenter,  comme  la  surface  de  la  terre,  une  zone  tor- 
ride,  des  zones  tempérées  et  une  zone  glaciale,  avec  cette  seule 
différence  que  les  zones  tempérées  sont  un  peu  plus  étroites  sur 
Mars  que  sur  la  Terre. 

Herschel,  ayant  reconnu  des  changements  sensibles  dans  les 
apparences  de  certaines  taches  permanentes,  en  conclut  que  Mars 
était  environné  d'une  atmosphère  considérable. 

Nous  avons  dit  (§  257)  que  Mars  présente  quelques  commence- 
ments de  phases; son  disque  se  rétrécit  d'une  manière  sensible, à 
certaines  époques,  dans  le  sens  de  la  ligne  qui  joint  la  planète  au 
soleil.  Lorsque  Mars  est  en  opposition,  toute  trace  de  phase  dispa- 
raît, et  la  planète  .^e  montre  sous  sa  véritable  forme.  On  s'assure  fa- 
cilement alors  que  sa  surface  a  la  foume  d'un  sphéroïde  aplati, 
comme  la  terre  ;  mais  l'aplatissement  est  beaucoup  plus  prononcé: 
d'après  M.  Ara<:o, cet  aplatissetnentestcertainement  supérieure  £. 

<;e  que  Mars  présente  de  plus  remarquable,  ce  sont  deux  taches 
blanches,  situées  dans  les  régions  qui  avoisinent  les  deux  pôles  de 
Ja  planète.  Ces  taches  sont  probablement  dues  à  dos  amas  de  neWe 
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ei  de  glace  pareilt  à  ceux  qui  existent  dam  les  régions  pi 
la  terre.  Cequinous  conflrmedans  celte  opinion,  c'est  qui 
taches  augmentent 
et  diminuent  alter- 
nativement de  gran- 
deur ;  et  ces  varia- 
lions  sont  tellement 
liées  aux  diverses 
positions  que  l'axe 
de  rotation  de  la 
planète  prend  suc- 
cessivement par 
rapport  au  soleil, 
;t  impossible 


de   ; 


•  y 


l'effet  des  va  ri  a 
delemperalure.qut  "s'  *'*' 

;i  certaines  époques  déterminent  la  Tonte  des  glaces  vc 
Mieux  pôles  et  l'augmentation  progressive  des  glaces  ve 
pôle,  tandis  qu'a  d'aulres  époques  ce  sont  les  phénon 
verset  qui  se  pro- 
duises. La  fis. ne, 
représente  Mars 
avec  les  deux  In- 
ities polaires  dont 
nous  venons  dépar- 
ier; son  disque  est 
légèrement  dépri- 
rai:  dans  le  sens 
transversal ,  parce 
que  la  planète  est 
figurée  a  une  épo- 
que à  laquelle  l'hé- 
misphère qu'elle 
tourne  vers  la  terre  *'*'  ""' 

n'est  pas  entièrement  éclairé  par  le  soleil,  ce  qui  fa 
portion  de  cet  hémisphère  est  invisible. 

Le  diamètre  apparent  de  Mars,  a.  la  distance  moyenne 
à  la  terre,  est  égal  à  8",9;  il  on  résulte  que  le  rajor 
planète  est  le  0,519  du  rayon  de  la  terre. 

Mars  parait,  à  l'oeil  nu,  comme  une  belle  étoile  d'u 
rougeaïre;  elle  est  beaucoup  moins  brillante  que  Vén 
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S  270.  Jupiter  est  beaucoup  plus  éloigné  de  nous  que  Mart; 
mois  lu  grosseur  de  cette  planète  fait  que  ton  disque  prend  des 
dimensions  appréciables,  mémo  lorsqu'on  l'observe  arec  ou 
lunette  d'an  faible  gràsîtMiteal><  *  ' 

&i  surlace  présente  des  bsiftAw  transversales,  fig.  329,  dirigées 
à  peu  près  dans  le  sens  de  rétttptfcpt*.  On  y -aperçoit  aussi  de 
temps  on  tempsdes  taches  plus  ôràtofa*  prononcées,  à  l'aide  des- 
quelles on  reconnaît  que  la  planète  tourne  sur  elle-même,  d'occi- 
dent en  orient,  autour  d'un  axe  qui  es!  presque  perpendiculairt 
à  son  orbite.  Ilcrschel,  qui  a  étudié  la  rotation  de  cette  planète, 
a  trouvé,  pour  le  temps  qu'elle  met  à  faire  uu  tour  entier,  des 
nombres  variant  entre  9*  50"'  4e*  et  9*  55"  48*.  L'équateurde 
Jupiter  lui  a  paru  foire  un  angle  de£  à  3  degrés  avec  le  plan  de 
son  orbite  ;  ce  qui  fait  que  les  saisons  doivent  ôtre  très-peu  sea- 
tibles  sur  sa  surface. 

:  Hcrschel  attribue  les  bandes  à  des  courants  atmosphériques 
analogues  à  nos  vents  alizés  (§  1  to).  D'après  lui,  les  taches  que 
Ton  aperçoit  sur  le  disque,  et  dont  l'observation  sert  à  déterminer 
la  durée  de  la  rotation  de  la  planète,  sont  dues  à  des  nuages  qui 
flottent  dans  l'atmosphère  :  la  mobilité  de  pareils  nuages,  p;r 
rapport  à  la  planète,  explique  pourquoi  l'on  ne  trouve  pas  tou- 
'ours  la  même  valeur  pour  cette  durée. 

Jupiter  est  fortement  aplati  dans  le  sens  de  son  axe  de  rotation; 
il  suffit  de  jeter  un  coup  d'œil  sur  la  figure  329  pour  s'en  aper- 
cevoir. L'aplatissement  est  d'environ  ■£. 

D'après  les  mesures  que  Ton  a  effectuées  sur  le  diamètre  ap- 
parent de  Jupiter,  on  a  reconnu  que  si  la  planète  se  trouvait  à 
une  dislance  delà  terre  égale  àla  distance  moyenne  de  la  terreau 
soleil, son  diamètre  équatorial  serait  vu  sous  un  angle  de  193"  ;le 
rayon  de  Jupiter  est  donc  égal  a  1  i  -225  fois  le  rayon  de  la  terre. 

Jupiter  se  montre  à  l'œil  nu  comme  une  étoile  des  plus  bril- 
lantes; son  éclat  est  à  peu  pies  le  m^me  que  celui  de  Vénus. 

Quand  on  observe  Jupiter  avec  une  lunette,  on  voit  que  cette 
belle  planète  est  toujours  accompagnée  de  points  brillants,  qui  su 
déplacent  assez  rapidement^par  rapport  à  elle,  en  passant  tantôt 
du  côté  de  l'orient,  tantôt  du  côté  de  l'occident,  tout  en  restant 
sensiblemeutsuruuelignedroiledirigéeàpeu  près  suivant  réclip- 
tique.  Ces  points  brillants  ne  sont  autre  chose  que  de  petits  corps 
qui  circulent  autour  de  Jupiter,  comme  les  planètes  circulent  au- 
tour du  soleil  ;  on  leur  donne  le  nom  de  satellites  de  Jupiter.  Ils 
sont  au  nombre  de  quatre.  Leur  découverte  est  due  à  Galilée, 
qui  les  aperçut  dès  qu'il  dirigea  une  lunette  a  ers  Jupiter. 
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L'obtenalion  a  fait  voir  que  les  mouvements  des  satellites  au- 
tour de  la  planète  s'effectuent  conformément  aux  lois  que  Kepler  a 
trouvées  pour  les  mouvements  des  planètes  autour  du  soleil  (§262). 
Le  tableau  suivant  fait  connaître  leurs  distances  moyennes  au 
centre  de  Jupiler,  en  prenant  pour  unité  le  rayon  de  l'équateur 
de  Ja  planète  ;  il  donne  également  les  durées  de  leurs  révolutions 
sidérales,  exprimées  eu  jours,  durées  qui  sont  liées  aux  distances 
moyennes  par  la  troisième  loi  de  Kepler. 


DISTANCES 

MOYiniftS. 

DURÉES 

DKS    ■ÉTOLOTIO>S. 

6,03 

9,62 

15,35 

27.00 

jouis. 
1.77 
3,55 
7,i5 

16,69 

Les  excentricités  des  orbites  des  deux  premiers  satellites  sont 
insensibles  ;  celles  du  troisième  et  du  quatrième  sont  très- petites. 
Les  plans  dans  lesquels  ils  se  meuvent  ne  font  que  de  très-petits 
angles  avec  le  plan  de  l'orbite  de  Jupiter.  Leurs  mouvements  sont 
tous  dirigés  dans  le  sens  de  la  rotation  de  Jupiter,  c'est-à-dire 
d'occident  en  orient,  comme  les  mouvements  des  planètes  autour 
du  soleil.  La  figure  330,  qui  est  faite  dans  des  proportions  exactes, 
peut  donner  une  idée  des  dimensions  relatives  de  Jupiter  et  des 
orbites  de  ses  satellites.  A  la  même  échelle,  la  distance  de  Jupiter 
au  soleil  serait  représentée  par  une  longueur  de  près  de  17  mè- 
tres ;  et  le  soleil  le  serait  par  un  cercle  de  1 5  millimètres  de  rayon, 
c'est-à-dire  par  un  cercle  qui  serait  à  peu  près  égal  à  celui  qui 
représente  l'orbite  du  deuxième  satellite. 

Jupiter  projette  du  côté  opposé  au  soleil  un  cône  d'ombre  dans 
lequel  les  satellite»  pénètrent  de  temps  en  temps,  ce  qui  occasionne 
des  éclipses  analogues  aux  éclipses  de  lune.  Celte  planète  étant 
beaucoup  pi  us  grosse  que  la  terre,  et  se  trouvant  en  outre  beaucoup 
plus  éloignée  du  soleil,  la  longueur  de  son  cône  d'ombre  est  in- 
comparablement plus  grande  que  celle  du  cône  d'ombre  de  la 
terre  ;  ce  cône  s'étend  bien  loin  au  delà  de  l'orbite  du  quatrième 
satellite.  Il  en  résulte  que  les  dimensions  transversales  du  cône, 
dans  les  points  où  il  peut  être  atteint  par  les  satellites,  sont  pres- 
que égales  à  celles  de  la  planète  elle-même;  aussi  les  éclipses 
de  ces  satellites  sont-elles  beaucoup  plus  fréquentes  que  les  éclip- 
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ilellites  penèlrcnt  dam  le  Etat 
*  réiolulions  ;  le  quntricine  seul  pissn 


quelquefois  a  curé  du  cône  sans  y  pénétrer,  lorsqu'il  se  (ruine 
dans  les  parties  de  son  orbite  les  plus  éloignées  du  plan  de  l'or- 
bite de  Jupiter. 

Les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter  ont  été* indiquées  comme 
pouvant  servira  la  détermination  des  longitudes  géographiques: 
ce  sont  des  phénomènes  qui  se  produisent  dans  le  ciel,  et  qui,  pou- 
vant être  observés  à  la  fois  d'un  grand  nombre  de  points  de  h 
surface  de  la  lerre,  doivent  remplacer  avec  avantage  les  signaui 
de  feu  dont  nous  avons  parlé  (§  98).  Hais  leur  observation  n'est 
pas  susceptible  d'une  grande  précision.  La  pénombre  fait  que  la 
lumière  d'un  satellite  ne  disparaît  que  graduellement,  au  lieu  de 
s'éteindre  brusquement,  comme  cela  arriverait  s'il  n'y  avait  pas 
de  pénombre.  1,'instant  où  un  observateur  cesse  d'apercevoir  un 
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satelliledoil  donc  dépendre  à  la  fois  de  la  boulé  de  sa  vue  et  de 
la  puissance  de  la  lunette  dont  il  se  sert  ;  en  aorte  que  deux  ob- 
servateurs ne  voient  généralement  pas  l'éclipsé  commencer  à  un 
même  Instant.  La même  incertitude  existe  dune  l'observation  lie 
In  An  d'une  éclipse.  Aussi  l'olpanation  tics  éclipses  des  satellites 
de  Jupiter,  dans  lé  but  de  déterminer  la  longitude  du  lieu  où  l'on 
se  trouve,  conduit-elle  à  des  résultats  moins  exacts  que  la  mé- 
thode des  distances  lunaires  que  nous  avons  fait  connaître  précé- 
demment (§  243).  On  l'emploie  cependant  quelquefois,  et  c'est 
pour  cela  que  l'on  publie,  dans  la  Connaissante  des-  tempt,  plusieurs 
années  à. l'avance,  l'indication  des  heures  de  Paris  nu.\quelles  doi- 
vent commencer  ou  finir  les  diverses  éclipses  des  quatre  satellites. 

Lorsque  les  satellites  de  Jupiter  passent  entre  lu  planète  et  le 
soleil,  leur  ombre  se  projette  sur  la  planète,  et  produit  de  véri- 
tables éclipses  de;  soleil  dans  les  liens  par  lesquels  elle  passe  ; 
cette  ombre  peut  être  aperçue  dé  la  terre  quand  ou  observe  au 
moyen  d'instruments  puissants. 

L'éclat  des  satellites  varie  périodiquement,  en  même  temps 
qu'ils  se  meuvent  autour  de  la  planète.  Herschell  n  reconnu  que 
celle  variation  d'éclal  peut  être  attribuée  à  ce  que  les  satellites 
tournent  sur  eux-mêmes  de  manière  à  présenter  toujours  la  même 
face  vers  la  planète  ;  nous  voyons  ainsi  successivement  toutes  les 
parties  de  leurs  surfaces,  el  il  suffit  d'admettre  que  ces  divenei 
parties  ne  réfléchissent  pas  également  la  lumière  du  soleil  pour 
rendre  compte  des  variations  d'éclat  que  l'on  observe. 

On  ne  connaît  pas  les  grosseurs  des  satellites;  leurs  diamètres 
apparents  sont  trop  petits  pour  que  l'on  ait  pu  les  mesurer.  On 
sait  seulement  que  le  troisième  est  de  beaucoup  le  plus  gros  des 
quatre,  cl  que  les  autres  vont  ensuite  en  décroissant  dans  l'ordre 
suivant  :  le  quatrième,  le  premier,  et  enfin  le  deuxième. 

§471.  Dès  que  Galilée  eut  dirigé  une  lunette  vers  Saturne,  il  vit 
que  celle  planète  n'avait  pas  la  forme  arrondie  de  Mars  et  de  Ju- 
piter; elle  présentait  deux  protubérances  opposées  qui  lui  don- 
naient une  apparence  très-singulière.  Par  l'observation  attentive 
de  ces  protubérances,  a  l'aide  de  plus  forte»  lunettes,  Huyghens  a 
reconnu  que  Saturne  est  bien  une  masse  globulaire  comme  les 
autres  planètes,  mais  que  ce  globe  est  entouré  d'un  anneau  circu- 
laire et  aplati  qui  l'enveloppe  sans  le  toucher  par  aucun  point. 
Quelle  que  soit  l'époque  À  laquelle  on  observe  Saturne,  on  voit 
toujours  son  anneau  obliquement,  fig.  33 1  ;  la  partie  antérieure  se 
projette  sur  le  corps  de  la  planète  ;  la  partie  postérieure  se  trouve 
cachée  ;  et  les  deux  parties  latérales  débordent  de  part  et  d'autçe 


de  manière  à  Tonner  ce  que  l'on  r 

L'anne«u  se  transportant  parallèlementi  lui-rnénie  dam  te  Mou- 


vement de  la  planète  autour  do  soleil,  «on  obliquité,  par  rapport 
i  la  ligne  suivent  laquelle  nom  le  voyons,  varie  d'une  époque  * 
une  autre,  comme  on  le  comprend  tout  de  tuile  eu  jetant  let 
yeux  sur  la  fig.  332,  ou  S  est  le  soleil  et  T  la  terre.  Il  en  rfeultt 
des  changement  correspondants  dans  la  Forme  sous  laquelle  il  m 


<& 


Fig.  SIX. 

présente  h  nous.  Tantôt  l'ellipse  qui  forme  son  contour  appa- 
rent extérieur  est  assez  large  pour  environner  complètement  le 
disque  circulaire  du  la  planète;  et  l'on  ne  voit  plus  le  disque  Taire 
saillie  de  chaque  coté  <ie  l'anneau,  comme  cela  a  tîeu  habit  ue'- 
lemenl,  fig.  331 .  Tantôt,  au  contraire,  celle  ellipse  se  réduit  k  son 
grand  aie  ;  l'anneau  ne  se  montre  que  par  sa  tranche,  et  on  le 
voit  sous  forme  d'une  ligue  droite  qui  passe  pur  le  centre  du  dis- 
que de  la  planète ,  en  s'étendant  a  une  certaine  distance  de 
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part  et  d'autre  des  bords  de  ce  disqi 
minant  A  ces  bords  intimes, 
parte  que  tes  parties  extra- 
Inès  ne:  peuvent  Aire  aper- 
çues, /ii).  331.  A  certaines 
époques,  le  plan  de  l'anneau 
venant  A  passer  entre  la  terre 
et  le  soleil,  il  tourne  vers  nous 
celle  de  ses  deux  races  qui 
n'est  pas  éclairée  par  ta  soleil, 
et  par  suite  nous  ne  pouvons 
l'apercevoir;  la  planète  n'a 
pi  usalors  quel 'apparence  d'un 
tflobc  isolé  comme  Jupiter. 
Celle  disparition  de  l'anneau 
pc  reproduit  tous  les  quinze 


IJcrschell  a  reconnu  sur  le  disque  de  Saturne  l'existence  de 
handes  parallèles  analogues  à  celles  de  Jupiter,  (.'observai ion  en 
est  plus  difficile  que  pour  cette  dernière  planèle,  à  cause  du  plus 
grand  éluigtieuient  de  Saturne.  Certaines  taches,  que  cel  illustre 
astronome  a  vues  se  déplacer,  el  donl'îl  a  suivi  le  mouvement,  lui 
ont  fait  ■  reconnaît  re  que  Sa- 
turne tourne  sur  lui-même 
d'occident  eu  orient,  el  qu'il 
Tait  un  ton  rentier  en  10*  16,n. 
Il  a  en  outre  remarqué,  dans 
les  régions  polaires  de  la  pla- 
nèle, des  changements  de 
leinle  qui  sembleraient  indi- 
quer des  amas  de  neige  ou  du 
glace  dans  ces  régions,  comme 
sur  la  planète  Mars. 

I.e  disque  de  Saturne  ma  ni 
Teste,  dans  le  sens  de  son  axe 
de  rotation,  un  aplatissement 
très-prononcé  qui  a  été  évalué  *>*.  m. 

par  Herschell  à  £. 

A  la  distance  delà  lerre  au  soleil  le  diamètre  équulorial  de  Sa- 
turne sous-tendrait  un  angle  de  155";  le  rayon  de  Saturne  est 
donc  égil  A  9,0ï2,  celui  de  la  terre  étant  I. 

L'anneau  est  dirigé  A  peu  près  dans  le  plan  de  V<&«pa.v«,\n  *.& 


Mmn;  il  esl  incliné  d'environ  2S"; sur  le  plan  de  I'écliplique. 
Si  l'on  prend  pour  unité  le  nyon  de  INSjuateur  de  Saturne, k 
rayon  intérieur  de  l'nmionu  r»l  é>,-ni  à  1,'iu,  el  le  rayon  extérieur 
égal  h  2.37.  On  ne  connaît  pas  lépuisseur  de  l'anneau  ;  on  sait 
seulement  qu'elle  est  très-petite  relativement  à  sa  largeur. 

Kn  observant  l'anneau  de  Saturne  avec  des  instruments  puis- 
sants, on  a  reconnu  que  cet  anneau  n'eut  pas  simple  ;  il  se  com- 
pote de  plusieurs  anneaux  concentriques  dont  les  lignes  rk 
séparation  son!  visibles  prin  ci  paiement  vers  le»  anses,  fig.  lît. 
On  a  même  aperçu  récemment  un  anneau  obscur,  situé  à  l'iii- 
lérieur  des  nuire*,  comme  on  le  voit  sur  la  figure  ;  l'existence  de 
cet  anneau  obscur  fiiitque  le  rayon  intérieur,  de  l'anneau  génital 
doit  avoir  une  valeur  plus  petite  que  celle  que  nous  venons  d'in- 
diquer, car  celte  valeur  a  élé  obtenue  sans  tenir  compte  de  l'an- 
neau obscur,  que  l'on  n'avait  pas  encore  vu. 

Certaines  irrégularités,  observées  par  Herschcll  dans  l'an- 
neau de  Saturne,  lui  i>nt  fait  reconnaître  qu'il  est  animé  d'au 
mouvement  de  rotation  dans  son  plan  :  il  fait  on  lour  entier 
en  10h  .la™  15*.  Ce  mouvement  s'elTeclue  d'occident  en  orient. 

Ou  Ire  l'anneau,  il  es  isle  encore  autour  de  Saturne  des  satellites, 
au  nombre  de  liuil,  qui  se  meuvent,  comme  ceu\  de  Jupiter, 
d'occident  en  orient,  el  dont  les  mu  nvenn-rils  s'effectuent  confor- 
mément aux  lois  île  Kepler.  Voici  le  tableau  de  leurs  distantes 
moyennes  au  centre  de  la  planète,  exprimées  nu  moyen  de  son 
rayon  équalorial  pris  pour  unité,  et  des  durées  de  leurs  révolu- 
tions sidérales  évaluées  en  jours. 


vers  satellites  se  meuvent  à  peu  près  dans  le  plan  de 
.  l.e  plan  de  VotbWedu  luùtiAme  satellite  a'en  écarta 
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cependant  assez  notablement,  et  se  rapproche  davantage  du  plan 
de  i'écliptiqùe.  Lorsque  l'anneau  se  montre  par  sa  tranche,  on 
voit  les  deux  premiers  satellites  se  projeter  sur  lui  ;  ils  ressem- 
blent à  des  grains  de  chapelet  qui  se  mouvraient  le  long  d'un  ftl. 
La  fig.  335  représente  les  orbites  des  huit  satellites  de  Sattfrne. 


Fîg.  335. 

Elle  a  été  faite  à  la  même  échelle  que  celle  qui  représente  le* 
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fi  «ont  diriges  dé  l'orient  vers  l'occident,  c'est-à-dire  en  sens  con- 

^  traire  du  mouvement  des  planètes  autour  du  soleil. 

I  La  ftg.  336  représente  les  orbites  des  six  satellite*  d'Uranus, 

§  à  l'échelle  qui  a  déjà  servi  à  construire  les  ftg.  330  et  335,  relu- 

f 

I 

i 


Fijî.  336. 

f  ives  aux  satellites  de  Jupiter  el  de  Saturne.  La  distance  d'Uranus 
au  soleil,  à  cotte  même  échelle,  serait  représentée  par  une  lon- 
gueur de  6I",6 

§  273.  Neptune  n'est  pas  visible  à  l'œil  nu.  Cette  planète,  vue 
dans  une  lunette  d'un  faible  grossissement,  ressemble  à  une  étoile 
de  huitième  grandeur.  Avec  un  grossissement  plus  fort,  on  lui 
voit  prendre  des  dimensions  sensibles  ;  elle  se  montre  sous 
forme  d'un  disque  circulaire.  Son  diamètre  apparent  n'est  que 
de  2",  7.  A  la  distance  du  soleil  à  la  terre,  ce  diamètre  apparent 
serait  de  8i";  en  sorte  que  le  rayon  de  Neptune  est  égal  4,72,1e 
rayon  de  la  terre  étant  i .. 
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La  planète  Neptune  est  accompagnée  d'un  satellite  qui  circule 
autour  d'elle  dans  une  orbite  inclinée  d'environ  35  degrés  sur 
Pédiptiquc.  La  durée  de  sa  révolution  est  de  5i,87  :  sa  distance 
moyenne  au  centre  de  Neptune  est  d'environ  13  fois  le  rayon  de 
la  planète.  La  fig.  337  peut  servir  à  comparer  l'orbite  de  ce 

satellite  aux  orbites  des  satellites  de  Jupiter,  Sa- 

G^\      lurtte  et  Uranus,  représentées  par  les  fig.  330, 335 
\    et  336  :  l'échelle  est  la  môme  pour  ces  diverses     / 
x     ]    figures.  À  cette  échelle,  la  distance  de  Neptune  au 
J    soleil  aurait  une  grandeur  de  plus  de  96  mètres. 
^y  Le  satellite  de  Neptune  a  été   découvert  par 

Kig.  337.        M-  Lassell. 

§  274.  Les  nombreuses  planètes  que  l'on  a  décou- 
vertes dans  la  région  comprise  entre  Mars  et  Jupiter  sont  beau- 
coup plus  petites  que  celles  dont  nous  avons  parlé  jusqu'à  pré- 
sent. LU  es  paraissent  généralement  comme  des  étoiles  de  neu- 
vième ou  de  dixième  grandeur. 

Herschell  a  'rouvé  0",35  pour  le  diamètre  apparent  deCérès, 
dans  le  cas  où  la  planète  serait  placée  à  une  distance  égale  à 
celle  du  soleil  à  la  terre  ;  il  a  trouvé  également  que  le  diamètre 
apparent  de  Pallas,  dans  les  mêmes  circonstances,  ne  serait  que 
de  0",24.  Il  en  résulte,  pour  le  diamètre  de  Cérès,  une  longueur 
de  259  kilomètres;  et  pour  celui  de  Pallas,  une  longueur  de  178 
kilomètres,  ce  qui  est  â  peu  près  de  la  distance  de  Paris  au 
Havre. 

Herschell  a  cru  reconnaître  aulour  de  Pallas  l'existence  d'une 
nébulosité,  d'une  sorte  de  brouillard,  qui  accuserait  la  présence 
d'une  atmosphère  considérable  autour  de  celte  planète. 

Telles  sont,  à  peu  près,  les  seules  notions  que  l'on  possède  sur 
ces  astres  dont  les  dimensions  sont  tellement  petites,  que  les  plus 
puissants  instruments  suffisent  à  peine  pour  leur  faire  prendre 
une  apparence  autre  que  celle  de  simples  points  lumineux. 

§  275.  Nous  ne  saurions  trop  insister  sur  la  comparaison  des 
dimensions  et  des  distances  mutuelles  des  divers  astres  que  nous 
avons  étudiés  jusqu'à  présent.  On  a  de  la  peine  à  s'en  faire  une 
idée  exacte.  Les  distances  des  planètes  entre  elles  et  au  soleil  sont 
tellement  grandes,  relativement  à  leurs  diamètres,  qu'on  ne  peut 
pas  représenter  le  système  planétaire  par  un  dessin  qui  permette 
de  saisir  d'un  coup  d'oeil  les  rapports  de  grandeur  de  ses  diverses 
parties.  Les  machines,  plus  ou  moins  complexes,  que  l'on  con- 
struit pour  donner  une  idée  des  mouvements  simultanés  de  U 
terre,  des  planètes  et  de  leurs  satellites,  ne  peuvent  être  exécu- 
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tées  qu'à  la  condition  d'exagérer  considérablement  les  propor- 
tions de  certaines  parties.  Il  en  est  de  môme  des  dessins  destiné» 
à  expliquer  les  diverses  particularités  des  mouvements  des  astres, 
f  els  que  les  fig.  225  (page  305),  Î63  (page  376),  et  bien  d^trtw 
<|ue  nous  pourrions  encore  citer  parmi  celles  qui nous  ont  seÀri 
jtisqu'à  présent.  On  doit  doue  se  uaetlrç  constamment  en  garijje 
contre  les  idées  fausses  qui  pourraient  en  résulter,  G'est  pourxela 
qu'à  diverses  reprises  nous  avons  cherché, ,  soit  par  des  figures, 
soit  par  des  indications  de  grandeurs  relatives,  a  appeler  l'atten- 
tion sur  les  vrais  rapports  des  dimensions  du  système  plané- 
taire. Ainsi,  dès  que  nous  sommet! arrivé  à  là  connaissance  de 
la  grandeur  du  diamètre  du  soleil,  nous  otoub  mis  en  regard 
deux  cercles  ayant  des  rayons  proportionnels  à  ceux  du  ■ÔWI  *t 
de  la  terre  {fig.  206,  page  286),  et  nous  «tous  dit  que  pour  figu- 
rer en  môme  tempe  la  distance'  qui  sépare  ces  deùr  CQfjfe,  il 
faudrait  que  les  centres  des  cercles  fussent  éloignés;  l'un  de  Vnu^ 
Ire  de  16",  5.  Plus  tard,  nous  en  avons  fait  autant  pour  donner 
une  idée  des  grandeurs  relatives  de  la  terre  et  de  1*  lône 
(fig.  269,  p.  390)  ?  mais  nous  avons  dû  adopter  pour  cela, une 
échelle  plus  grande,  d'après  laquelle  le  rayon  du  soleil  serait  re- 
présenté par  une  longueur  de  i,u/204,  et  la  d^tance  de  cet  éiulre 
à  la  ïerre,  par  une  longueur  de  258  mètres.  Lorsque  qôus  avons 
parlé  des  systèmes  de  Copernic  et  de  Tycho-ferabè,.  nous  avons 
eu  soin  de  conserver  les  vrais  rapports  de  grandeur  entré  les 
rayons  des  cercles  qui  représentent  les  orbites  des  divers  corps 
île  notre  système  planétaire  (fig.  324,  page  486;  et  fig.  325,  page 
488),  à  l'exception  toutefois  dé  l'orbite  de  la,  lune  autour5  de  la 
terre,  qui  aurait  été  imperceptible  si  nous  neVavions  pas  agran- 
die outre  mesure.  Enfin,  dans  les  paragraphes  qui  précèdent, 
nous  avons  représenté  les  orbiles  des  satellites  de  Jupiter  (fig. 
330),  de  Saturne  (fig.  335),  dUranus  (fig.  336)  et  de  Neptune 
(fig.  337),  â  une  échelle  qui  est  la  môme  pour  toutes  les  figures, 
en  conservant  autant  que  possible  aux  planètes  elles-mêmes  les 
dimensions  qu'elles  doivent  avoir  à  cette  échelle  ;  et  nous  avons 
fait  connaître,  en  outre,  les  longueurs  des  lignes  par  lesquelles 
devraient  être  représentées  les  distances  de  ces  diverses  planètes 
au  soleil. 

Pour  que  l'on  puisse  se  faire  une  idée  nette  des  grosseurs  rela- 
tives des  planètes  principales,  nous  donnerons  encore  ici,  fig.  338, 
une  figure  sur  laquelle  ces  planètes  sont  représentées  à  côté  les 
unes  des  autres  par  des  cercles  de  rayons  proportionnels  à  leurs 
propres  rayons.  À  la  même  échelle,  le  soleil  devrait  être  figuré 


par  un  cercle  de  u",l3l)  de  rnjon  ;  l'orbHe  de  la  lune,  par  u 
cercle  de  0™,0N(>  de  rayon  ;  l'orbite  du  quatrième  satellite  de  Ji 


piler,  par  un  cercle  de  0~.40H  de  rayon  ;  celle  du  huitième  salel- 
lite  ne  Saturne,  par  un  cercle  de  0°,774  de  rayon;  celle  du 
sixième  sa lelli le  d'Uranus,  par  un  cercle  de  0"',S27  de  rayon; 
el  celle  du  satellite  de  Neptune,  par  un  cercle  de  0°",082  de  rayon. 
En  outre,  les  dislances  des  planètes  au  soleil  seraient  repré- 
sentées par  des  longueurs  de  I2"",*  pour  Mercure,  23", t  pour 
Vùnus,  32m,0pour  la  Terre,  48m,8  pour  Mars,  166°" ,6  pour  Jupi- 
ter, 303V  pour  Saturne,  613", 8  pour  Uranus.  et  9fl]"\.3  pour 
Neptune. 

§  276.    CoMi4ér*tl«H    nr    le  ay.tème  planétaire.— 

Avant  que  le  système  de  Copernic  fût  adopté,  lorsqu'on  regar- 

^mt  ia  terre  comme  une  masse  immobile  dans  l'espace,  on  f*i- 
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sait  mouvoir  le  soleil,  la  lune  et  les  planètes  autour  d'elle.  Les 
mouvements  du  soleil  et  de  la  lune  étaient  assez  simples  :  chacun 
«le  ces  astres  ne  s'éloignait  pas  beaucoup  de  décrire  uniformé- 
ment une  circonférence  de  cercle  ayant  son  centre  au  centre  de 
la  terre.  Les  mouvements  des  planètes,  au  contraire,  étaient 
complexes;  pour  rendre  compte  de  leurs  stations  et  rétrograda- 
tions, il  fallait  leur  Taire  parcourir  des  épicycles  mobiles  sur  des 
déférents,  et  cela  suivant  certaines  lois  dépendant  du  mouvement 
du  soleil.  Copernic  reconnut  d'abord,  comme  nous  l'avons  dit, 
que  les  apparences  seraient  tout  aussi  bien  représentées  en  re- 
gardant les  planètes  comme  décrivant  autour  du  soleil  des  or- 
bites à  peu  près  circulaires,  que  cet  astre  emporterait  avec  lui 
dans  ton  mouvement  annuel  autour  de  la  terre.  Les  mouvements 
des  planètes,  tout  en  conservant  individuellement  à  peu  près  le 
même  degré  de  complication  qu'auparavant,  étaient  ainsi  rame- 
nés è  former  un  ensemble  plus  simple.  Mais  c'est  en  admettant 
ensuite  l'immobilité  du  soleil  et  le  mouvement  de  la  terre  autour 
de  loi,  que  Copernic  apporta  aux  mouvements  des  planètes  une 
simplification  remarquable  :  chacune  d'elles  n'était  plus  ani- 
mée par  laque  d'un  mouvement  à  peu  près  circulaire  et  unifor- 
me autour  du  centre  du  soleil,  mouvement  analogue  à  celui 
qu'il  devait  attribuer  en  môme  temps  à  la  terre  pour  rendre 
compte  des  apparences. 

Si  la  lune  n'eût  pas  existé,  il  eût  été  impossible  de  ne  pas  être 
frappé  do  caractère  de  simplicité  extrême  que  les  idées  de  Coper- 
nic apportaient  dans  le  système  planétaire  :  au  lieu  d'admettre 
que  les  planètes  se  mouvaient  autour  du  soleil,  et  que  cet  aslre 
emportait  leurs  orbites  dans  son  mouvement  autour  de  la  terre, 
on  n'avait  qu'à  regarder  les  planètes  et  la  terre  comme'se  mou- 
vant toutes,  suivant  une  même  loi  très-simple,  autour  du  soleil 
supposé  immobile.  L'existence  dt>  la  lune  venait  troubler  cette 
simplicité,  due  aux  nouvelles  idées  :  on  voit  en  effet  que,  en 
rendant  le  soleil  immobile  et  faisant  mouvoir  la  terre  autour  de 
lui,  on  réduisait  bien  les  mouvements  des  planètes  à  n'être  que 
des  mouvements  sensiblement  circulaires  et  uniformes  sur  des 
orbites  fixes,  mais  en  même  temps  on  compliquait  le  mouvement 
de  la  lune,  dont  l'orbite  autour  de  la  terre  devait  être  emportée 
par  celle-ci  dans  son  mouvement  autour  du  soleil.  Ainsi,  la 
simplification  apportée  au  mouvement  des  planètes  entraînait 
une  complication  correspondante  dans  le  mouvenent  de  la  lune. 
On  pouvait  en  faire  une  objection  sérieuse  au  système  de  Coper- 
nic; et  il  n'était  guère  possible  de  répondre  à  cette  objection 
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qu'en  montrant  le  peu  d'importance  de  la  lune  J>ar  rapport  • 
l'ensemble  des  planètes,  d'où  résultait  une  grande  probabilité  es 
faveur  du  système  qui  faisait  disparaître  la  complication  <to 
mouvement  des  planètes  pour  la  reporter  dans  le  mouvemesl 
do  la  lune. 

La  découverte  des  satellites  de  Jupiter  par  Galilée,  et  celle  des 
satellites  des  autres  planètes  plus  éloignées  du  soleil  que  Jupiter, 
ont  fait  complètement  disparaître  l'objection  dont  nous  venons 
de  parier.  On  a  vu  par  là  que  Copernic,  en  admettant  que  l'or- 
bite de  la  lune  autour  de  la  terre  est  emportée  par  celle-ci  «km 
son  mouvement  autour  du  soleil,  n'a  fait  que  donner  à  la  lune  le 
rôle  de  satellite  de  la  terre;  le  mouvement  de  ce  petit  globe  vote 
de  la  terre  n'est  plus  qu'un  cas  particulier  des  mouvements  ast- 
logues  que  l'on  observe,  dans  les  corps  qui  accompagnent  les  plu 
grosses  planètes  de  notre  système. 

Pour  compléter  les  indications  que  nous  avons  déjà  donnéotv 
les  grandeurs  relatives  des  orbites  des  satellites  de  diverses  pU- 
nètes,  nous  donnons  ici,  fig.  339,  un  dessin  de  l'orbite  de  la  laoe 

autour  de  la  terre,  exécuté  à  la  même  échelle 
que  ceux  qui  se  rapportent  aux  satellites  de  Ju- 
piter, Saturne,  Uranus  et  Neptune  (/Sf.  330» 
335,  33(5  et  337).  On  peut  remarquer  que  l'or- 
bite du  satellite  de  Neptune  est  à  peu  près  égale 
à  l'orbite  de  la  lune. 
§  277.  L'observation  des  particularités  que 
Fig.  339.  présentent  les  surfaces  de   Mercure,  Vénus, 

Mars,  Jupiter  et  Saturne,  a  fait  reconnaître 
que  ces  planètes  tournent  sur  elles-mêmes  ;  l'aplatissement 
d' Uranus  donne  fortement  à  penser  que  cette  planète  est  égale 
ment  animée  d'un  mouvement  de  rotation.  En  expliquant  le  mou- 
vement diurne  des  astres  par  une  rotation  de  la  terre  autour  d'uu 
de  ses  diamètres,  Copernic  n'a  donc  fait  que  donner  à  ce  globe 
une  ressemblance  de  plus  avec  les  autres  planètes.  Rien,  dans  ce 
que  le  système  de  Copernic  admet  relativement  à  la  terre,  ne  tend 
à  en  faire  un  corps  qui  ne  rentre  pas  complètement  dans  la  caté- 
gorie des  planètes.  Si  l'on  se  transporte  par  la  pensée  sur  la  sur- 
face de  Vénus  ou  sur  celle  de  Mars,  on  voit  que  les  astres  doive»: 
y  paraître  animés  de  mouvements  entièrement  analogues  à  ceai 
que  nous  observons  de  la  terre.  Il  n'y  aurait  pas,  il  est  vrai,  dan> 
l'un  et  l'autre  cas,  d'astre  correspondant  à  notre  lune  ;  mais  si  Ton 
était  placé  sur  la  surface  de  Jupiter,  outre  que  les  mouvements 
des  divers  astres  présenteraient  encore  les  mêmes  apparence? 
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que  sur  la  terre,  on  verrait  quatre  lunes  circuler  comme  la  nôtre 
autour  du  globe  que  l'on  habiterait. 

Si  l'on  compare  les  durées  des  rotations  des  diverses  planètes, 
y  compris  la  terre,  on  voit  que  ces  planètes  se  partagent,  sous  ce 
point  de  vue,  en  deux  groupes  distincts.  Pour  les  quatre  planètes 
les  plus  voisines  du  soleil,  les  durées  des  rotations  sont  à  peu  près 
les  mêmes,  savoir  :  24h  4m  pour  Mercure,  23h  21 m  pour  Vénus, 
23h  50,n  pour  la  terre  (c'est  la  durée  du  jour  sidéral),  et  24h  39" 
pour  Mars.  Au  delà  de  Mars,  il  n'y  a  plus  que  Jupiter  et  Saturne 
dont  les  rotations  aient  pu  être  constatées  et  mesurées  :  les  durées 
de  ces  rotations,  qui  ne  diffèrent  pas  beaucoup  l'une  de  l'autre, 
sont  notablement  plus  courtes  que  les  précédentes,  puisqu'elles 
sont  de  9h  53m  pour  Jupiter,  et  de  tOh  16*  pour  Saturne. 

§  278.  Si  nous  jetons  un  coup  d'oeil  sur  l'ensemble  du  système 
planétaire,  nous  y  trouvons  un  grand  nombre  de  circonstances  qui 
donnent  à  ce  système  un  caractère  tout  particulier,  et  qui  le  dis- 
tinguent complètement  d'un  simple  amas  d'astres  en  mouvement, 
que  le  hasard  aurait  rassemblés  dans  une  même  région  de  l'es- 
pace. Les  planètes  se  meuvent  toutes  autour  du  soleil,  en  restant 
à  peu  près  dans  un  même  plan  passant  par  cet  astre  central  ;  il 
n'y  a  d'exception  que  pour  quelques-unes  des  petites  planètes, 
dont  les  orbites  font  des  angles  assez  grands  avec  le  plan  de  l'é- 
cliptique.  Tous  ces  mouvements  des  planètes  autour  du  soleil 
s'effectuent  dans  un  même  sens,  d'occident  en  orient.  Les  planètes 
principales  sont  accompagnées  de  satellites  qui,  à  l'exception  de 
ceux  d'Uranus,se  meuvent  dans  des  plans  assez  peu  inclinés  sur 
le  plan  del'écliptique,  et  dans  le  sens  du  mouvement  des  planètes 
autour  du  soleil,  c'est-à-dire  d'occident  en  orient.  Le  soleil  tourne 
sur  lui-même,  dans  le  même  sens,  autour  d'un  axe  qui  est  presque 
perpendiculaire  au  plan  de  l'écliptique.  Enfin,  les  planètes  dont  on 
a  pu  constater  le  mouvement  de  rotation  tournent  aussi  toutes 
d'occident  en  orient.  11  en  est  encore  de  même  de  la  rotation  de 
la  lune  autour  de  son  centre.  Ce  concours  de  circonstances  ne 
permet  pas  de  regarder  le  système  planétaire  comme  une  réunion 
d'astres  purement  accidentelle  ;  il  nous  oblige  à  regarder  le  soleil, 
les  planètes  et  leurs  satellites  comme  ayant  une  origine  com- 
mune, et  peut  nous  mettre,  jusqu'à  un  certain  point,  sur  la  trace 
de  la  formation  du  système  tel  qu'il  existe  maintenant  :  Nous  ver- 
rons plus  tard  quelles  sont  les  idées  très-plausibles  que  Laplace 
a  émises  à  ce  sujet. 

§  279.  Le  système  planétaire,  dont  nous  venons  d'étudier  la 
constitution,  se  trouve  environné  d'étoiles  situées  de  tousle*cAté&* 
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Mais  ces  étoiles  on  sont  excessivement  éloignées;  en  sorte  qu'il 
forme  un  groupe  isolé  au  milieu  d'un  espace  immense  dans  lequel 
nous  ne  voyons  nucuii  aslre.  Nous  avons  donné  précédemment 
quelques  indications  relativement  à  la  dislance  qui  nous  sépara 
des  étoiles  (§  i  77);  nous  avons  dit  que  la  distance  de  la  61*  du 
Cygne  au  soleil  est  de  plus  de  595000  fois  la  dislance  moyenne 
du  soleil  à  la  terre,  et  l'on  sait  que  cette  étoile  est  une  de  celles 
qui  sont  les  moins  éloignées  de  nous.  On  se  fera  une  idée  de  l'iso- 
lement du  système  planétaire  au  milieu  de  l'espace,  en  remar- 
quant que,  d'après  l'échelle  qui  a  servi  à  construire  la  figure  3i4 
(page  480),  si  Ton  voulait  y  placer  la  61e  du  Cygne,  on  devrait  la 
mettre  à.  une  dislance  de  5950  moires  du  point  S  qui  représente 
le  soleil,  c'est-à-dire  à  environ  une  lieue  et  demie. 

Il  est  extrêmement  probable  que  nous  ne  connaissons  pas  toutes 
les  planètes  qui  circulent  autour  du  soleil.  On  en  découvrira  sans 
doute  encore  plusieurs  dans  la  région  comprise  entre  Mars  et  Ju- 
piter, où  l'on  en  a  tant  découvert  dans  ces  dernières  années.  En 
outre,  il  est  très-possible  qu'il  existe  quelques  planètes  plus  près 
du  soleil  que  Mercure,  et  plus  loin  que  Neptune.  Les  unes  et  les 
autres  seraient  très-difficiles  à  observer  de  la  terre  :  les  premières, 
parce  que,  en  raison  de  1 1  proximité  du  soleil,  la  vivacité  de  la 
lumière  de  cet  astre  empocherait  de  les  apercevoir  ;  les  autres, 
parce  que,  en  raison  de  leur  éloignement,*la  lumière  qu'elles  re- 
çoivent du  soleil  ne  serait  pas  suffisante  pour  que  nous  pussions 
les  distinguer  dans  le  ciel.  Mais,  dans  tous  les  cas,  loi  s  môme  qu'on 
étendrait  les  limites  du  système  planétaire  par  la  découverte  de 
quelques  nouvelles  planètes  situées  au  delà  de  Neptune,  on  n'en 
devrait  pas  moins  regarder  ce  système  comme  ayant  des  dimen- 
sions extrêmement  petites  relativement  à  la  distance  qui  le  sépare 
des  étoiles  les  plus  voisines. 

§  280.  Découverte  de  la  vitesse  de  la  lumière.  — C'est  par 
l'observation  des  éclipses  des  satellites  de  Jupiterque  Rœmer  dé- 
couvrit la  vitesse  de  propagation  de  la  lumière  (vers  1675).  Domi- 
nique Cassiui,  en  se  fondant  sur  un  très-grand  nombre  d'observa- 
tions, avait  construit  des  tables  du  mouvement  de  ces  satellites,  i 
l'aide  desquelles  on  pouvait  prédire  le  retour  de  leurs  éclipses, 
llœmer  remarqua  que  les  époques  auxquelles  on  observait  réelle- 
ment, soit  le  commencement,  soit  la  fin  des  éclipses,  n'étaient  pas 
toujours  d'accord  avecles  indications  fournies  par  les  tables  de  Cas- 
sini :  tantôt  le  phénomène  arrivait  un  peu  en  avance,  tantôt,  au 
contraire,  il  arrivait  un  peu  en  retard  sur  l'époque  à  laquelle  il 
aumit  dû  arriver  d'après  V\  pv&dkUoa.  qui  en  avait  été  faite.  Ile 
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plus,  l'avance  avait  toujours  lieu  lorsque  Jupiler  se  trouvait  dans 
le  voisinage  de  son  opposition,  et  le  retard  lorsqu'il  se  trouvait 
peu  éloigné  de  sa  conjonction.  Voici  de  quelle  manière  Hœmer 
expliqua  ces  divergences  entre  les  observations  et  les  tables  con- 
struites d'après  un  grand  nombre  d'observations  antérieure?.  Si  la 
lumière  que  nous  envoie  un  astre  était  animée  d'une  vitesse  infi- 
nimentgrande,e1le  nous  arriverait  aussitôt  qu'elle  serait  partie,  et 
nous  verrions  les  divers  phénomènes  lumineux  qui  se  produisent 
sur  la  surface  de  l'astre  à  l'instant  même  de  leur  production.  Mais 
si,  au  contraire,  la  vitesse  de  propagation  de  la  lumière  n'est  pas 
infinie,  elle  emploie  un  certain  temps  à  parcourir  la  distance  qui 
nous  sépare  de  l'astre  ;  lorsque  nous  la  recevons,  il  y  a  déjà 
quelque  temps  qu'elle  est  partie  de  l'astre  :  nous  ne  voyons  les 
phénomènes  lumineux  qui  s'y  passent  qu'après  qu'ils  se  sont 
réellement  produits.  Le  retard  qui  en  résulte  dans  l'observation 
«le  ces  phénomènes  dépend  d'ailleurs  de  la  dislance  qui 'sépare 
l'astre  delà  terre  ;  il  est  d'autant  plus  grand  que  l'astre  est  plus 
éloigné.  On  comprend  que  ce  retard  n'aurait  aucune  influence 
sur  les  intervalles  de  temps  compris  entre  des  phénomènes  suc- 
cessifs observés  sur  un  astre  dont  la  dislance  à  la  terre  resterait 
toujours  la  même  ;  l'observation  de  chacun  de  ces  phénomènes 
serait  toujours  en  retard  delà  même  quantité  sur  l'époque  réelle 
de  sa  production  ;  le  temps  écoulé  entre  deux  phénomènes  consé- 
cutifs sérail  donc  le  môme  que  celui  qui  s'écoulerait  entre  les 
époques  auxquelles  on  les  observerait  de  la  terre  ;  la  succession 
de  ces  phénomènes,  observés  de  la  terre,  suivrait  exactement  les 
mêmes  lois  que.si  chacun  d'eux  était  observé  à  l'instant  même  où 
il  se  produit.  Mais  si  la  distance  de  la  terre  à  l'astre  que  l'on 
considère  vient  à  varier  d'une  époque  à  une  autre,  il  n'en  sera 
plus  de  même  ;  le  retard  d^  l'observation  d'un  phénomène  sur 
l'époque  réelle  de  sa  production  sera  plus  ou  moins  grand,  suivant 
que  la  lumière  aura  un  chemin  plus  ou  moins  long  à  parcourir 
pour  venir  de  l'astre  à  la  terre  ;  et  il  en  résultera  une  différence 
correspondante  entre  les  intervalles  de  temps  qui  séparent  des 
phénomènes  successifs  et  ceixqui  séparent  lesépoques  auxquelles 
on  aura  observé  ces  phénomènes 

Si.  par  exemple,  un  certain  phénomène  se  reproduisait  réguliè- 
rement toutes  les  heures,  sur  un  astre  dont  la  distance  à  la  terre 
irait  tantôt  en  augmentant  pendant  un  certain  nombre  d'heures, 
et  tantôt  en  diminuant,  voici  ce  qui  arriverait  :  tant  que  l'astre  s'é- 
loiguerait  de  la  terre,  le  temps  compris  entre  deux  observations 
successivesdu  phénomène  dont  il  s'agit  serait  de  pi  us  d'une  heure  \ 
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lorsqu'au  contraire  l'astre  se  rapprocherait  de  la  terre,  il  s'écouler 
rait  moins  d'une  heure  entre  deux  observations  consécutives. Sup- 
posons, pour  fi  xer  les  idées,  que  l'astre  soit  à  sa  plus  petite  distance 
de  la  terre,  à  l'instant  môme  où  le  phénomène  en  question  se  pro- 
duit une  première  fois;  qu'à  partir  delà,  il  s'éloigne  de  la  terre 
pendant  5  heures;  puis,  qu'il  s'en  rapproche  denouveau  pendint 
5  heures,  de  manière  à  revenir  à  la  distance  à  laquelle  il  se  trou- 
vai! primitivement .  Il  est  aisé  de  voir  que  les  5  intervalles  de  temps 
compris  entre  la  lre,  la  2e,...  et  la  6e  apparition  du  phénomène, 
pour  un  observateur  placé  sur  la  terre,  seront  tous  de  plus  d'une 
heure  ;  et  que  l'excès  de  l'ensemble  de  ces  5  durées  sur  5  heure 
sera  précisément  égal  au  temps  que  la  lumière  emploie  à  parcourir 
l'espace  dont  la  distance  de  l'astre  à  la  terre  s'est  accrue  pendant 
ce  temps  total.  De  môme,  les  5  intervalles  de  temps  compris  entre 
la  6e,  la  7°,...  et  la  IIe  apparition  du  phénomène,  serout  tous  de 
moins  d'une  heure,  et  l'excès  de  5  heures  sur  leur  ensemble  sert 
encore  égal  au  temps  employé  par  la  lumière  à  parcourir  la  diffé- 
rence de  la  plus  grande  et  de  la  plus  petite  distance  de  l'astre  à  la 
terre.  On  en  conclura  facilement  que  l'excès  du  temps  comprit 
entre  la  t re  et  la  6e  observation  du  phénomène,  sur  le  temps  com- 
pris entre  la  U*  et  la  11e  observation,  est  précisément  le  double 
de  celui  que  la  lumière  met  à  parcourir  la  quantité  dont  la  plus 
grande  distance  de  l'astre  à  la  terre  surpasse  la  plus  petite  dis- 
tance de  ces  deux  corps. 

Jupiter  et  la  terre  se  mouvant  en  môme  temps  autour  du  soleil, 
la  dislance  de  ces  deux  planètes  varie  périodiquement.  Lors  des 
oppositions  de  Jupiter,  la  terre  étant  en  T  et  Jupiter  en  J,  fig.  340, 
la  distance  JT  qui  les  sépare  est  la  différence  des  distances  JS, TS, 
de  chacune  d'elles  au  soleil  S  ;  lorsque,  au  bout  de  quelque  temps, 
Jupiter  est  allé  de  J  en  J',  et  la  terre  de  T  en  T\  Jupiter  se  trouve 
en  conjonction,  et  sa  distance  JT  à  la  terre  est  la  somme  desdis- 
tances des  deux  planètes  au  soleil;  plus  tard,  lorsque  Jupiter  est 
ailé  de  J'  en  J",  et  la  terre  de  T'  en  T",  Jupiter  se  retrouve  en 
opposition,  et  sa  distance  à  la  terre  redevient  égale  à  ce  qu'elle 
était  au  moment  de  l'opposition  précédente.  On  voit  donc  que  h 
distance  de  Jupiter  à  la  terre  varie,  périodiquement,  entre  deui 
limites  qui  sont  la  différence  et  la  somme  des  distances  respec- 
tives de  ces  deux  corps  au  soleil  ;  cette  distance  variable  atteint 
sa  plus  petite  valeur  lors  des  oppositions  de  Jupiter,  et  sa  plus 
grande  valeur  lors  des  conjonctions  de  cette  planète.  11  en  résulte 
que  ce  que  nous  venons  de  dire  d'un  astre  dont  la  distauce  à  la 
terre  augmente  et  diminue  alternativement,  est  directement  ap- 
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plicable  à  Jupiter;  si  la  lumière  n'a  pas  une  vitesse  infinie,  la  loi 
de  succession  des  phénomènes  lumineux  qui  se  passent  sur  cette 


Fig.   340. 


planète  ou  dans  son  voisinage  doit  être  altérée  pour  nous,  par 
suite  de  l'inégalité  des  retards  qu'éprouve  leur  observation  en 
raison  du  changement  de  distance  de  Jupiter  à  la  terre. 

Or,  les  divergences  que  Rœmer  remarqua,  entre  les  époques  où 
il  observait  les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter,  et  les  époques 
auxquelles  ces  éclipses  devaient  arriver  d'après  les  tables  de  Cas- 
si  ni,  étaient  toutes  dans  le  sens  indiqué  par  les  considérations 
précédentes.  11  ne  devait  pas  regarder,  bien  entendu,  les  tables 
de  Cassini  comme  faisant  connaître  les  instants  précis  auxquels 
chaque  éclipse  commençait  ou  finissait  réellement.  Si  la  lumière 
ne  nous  arrive  pas  instantanément  de  Jupiter,  les  tables  de  Cas- 
sini devaient  être  entachées  du  retard  qu'éprouve  l'observation 
des  éclipses,  en  raison  du  chemin  que  la  lumière  doit  parcourir 
pour  venir  de  Jupiter  à  la  terre.  Mais,  comme  ces  tables  avaient 
été  construites  au  moyen  d'un  grand  nombre  d'observations  faites 
antérieurement,  à  des  époques  où  Jupiter  se  trouvait  tantôt  près 
de  sa  conjonction,  tantôt  près  de  son  opposition,  l'inégalité  des 
retards  correspondant  aux  diverses  observations  avait  dû  dis- 
paraître dans  la  combinaison  des  résultats  obtenus  ;  et  il  ne  devait 
rester,  en  définitive,  dans  les  tables,  qu'un  retard  moyen  :  les  in- 
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AU  flliuii*  qu'elles  fournissaienl  auraient  été  complètement  d'uc- 
roid  iwe  le»  observations  ultérieures,  si,  à  loute  époque,  le  re- 
tint résultant  île  lu  transmission  successive  de  la  lumière  avïii 
eu  la  mime  valeur  que  lorsque  Jupiler  se  trouve  à  sa  moyenne 
distance  de  la  terre.  Lorsque  Jupiler  est  en  opposilîoii,  la  lumière 
met  moins  de  temps  a  parcourir  II  distance  qui  sépare  celle  pla- 
nète de  la  lerre,  que  si  celle  distance  élait  égale  à  sa  liileur 
moyenne  JS;  1rs  éclipses  observées  à  celle  éprjque  doivent  doiu 
■  -  «  i  ■  ■  aperçues  de  la  terre  un  peu  plus  101  qu'elles  ne  devraient 
l'être  d'après  les  Ublea  deCawtni.  Lorsqu'au  conl  rai  re  Jupiter «1 
en  conjonction,  la  dislance  de  cette  planète  à  la  terre  a  la  plus 
grande  valeur  qu'elle  puisse  avoir;  l'observa  lion  du  commence- 
menl  ou  de  la  lin  des  éclipses  qui  se  produisent  dans  ce  cas,  doit 
donc  se  faire  réellement  un  peu  plus  tard  qu'elle  ne  devrait  se 
Taire  d'après  les  labiés.  Rœmcr  reconnu!  en  effet,  comme  nous 
l'avons  déjà,  dit,  que  les  épuques  auxquelles  on  observait  1« 
éclipses  des  satellites  de  Jupiler  étaient  un  peu  en  avance  ou  M 
peu  en  relard  sur  relies  qui  êtaîenl  assignées  ù  ces  phénomènes, 
d'après  les  indication»  fournies  par  les  laides  de  Cnssini,  suivant 
que  la  distance  de  Jupiler  à  la  terre  était  plus  pelite  ou  plus  grande 
que  la  valeur  moyenne  de  celte  dislance;  et,  en  outre,  il  vit  que 
l'avance  ou  le  retard  de  l'époque  de  l'observation  réelle  d'une 
éclipse  sur  l'époque  de  M  prédiction  était  d'aillant  plus  grand  que 
la  distance  île  Ju  pilera  la  terri:  aillerait  pi  usdela  distance  moyenne 
de  ces  deux  corps.  Dès  lurs,  il  n'hésita  pas  à  regarder  ces  avances 
et  ces  retards  comme  uniquement  dus  a  ce  que  la  lumière  ne  se 
transmet  pas  instantanément  de  Jupiler  à  la  lerre  ;  et  il  en  conclu! 
sans  peine  la  valeur  que  devait  avoir  la  vitesse  de  lu  lumière,  p 
rendre  compte  des  particularités  que  nous  venons  de  signaler 
dans  l'observation  des  éclipses  des  satellites  de  Jupiler. 

A  l'époque  où  Jupiter  est  en  opposition,  on  ne  peut  pas  obser- 
ver les  éclipses  de  ses  salelliles,  parce  que  le'cone  d'ombre  de  la 
planète  se  trouve  entièrement  caché  par  elle  ;  de  même,  lorsque 
Jupiter  est  en  conjonci  ion,  la  proximité  du  soleil  empOche  que  l'on 
ne  puisse  faire  des  observations  de  ce  genre  :  il  faut  que  la  planète 
soi  ta  une  certaine  distance  de  sa  conjonction  et  de  son  opposition, 
pour  que  les  éclipses  de  ses  salelliles  puissent  être  observées  con- 
venablement. Maiseucomparantol  discutant  les  résultais  Tournis 
par  les  observations  faites  lorsque  Jupiter  se  trouve  dans  diverses 
positions  intermédiaires  entre  la  conjonction  et  l'opposition,  on 
a  pu  suppléer  aux  observations  relatives  aux  épuquei  mêmes  des 
•■•onjouctionsc!  des  oppositions  ;  et  l'on  est  arrivé  ainsi  au  lésiiliat 
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suivant.  Supposons  que  Ton  observe  une  éclipse  d'un  satellite  au 
moment  d'une  opposition  de  Jupiter,  puis  une  autre  éclipse  de  ce 
satellite  au  moment  de  la  conjonction  suivante,  puis  enfin  une 
dernière  éclipse  de  ce  même  satellite  lorsque  Jupiter  sera  revenu 
en  opposition,  avec  la  condition  que  le  satellite  ait  fait  le  même 
nombre  de  tours  autour  de  sa  planète  entre  la  2e  et  la  3e  observa- 
tion qu'entre  la  iT*  et  la  2e.  En  raison  de  la  régularité  du  mouve- 
ment du  satellite,  l'intervalle  de  temps  compris  entre  les  deux 
premières  observations  devrait  être  le  mime  que  relui  qui  est 
compris  entre  les  deux  dernières,  si  l'influence  de  la  transmission 
successive  de  la  lumière  ne  se  faisait  pas  sentir;  on  trou\e,  au 
contraire,  que  le  premier  de  ces  intervalles  de  temps  surpasse  le 
second  de  33m  12*.  Si  l'en  a  bien  compris  les  explications  qui  ont 
été  données,  il  n'y  a  qu'un  instant,  relativement  aux  irrégularités 
apparentes  que  la  transmission  successive  de  la  lumière  doit  ap- 
porter dans  l'observation  des  phénomènes,  lorsque  la  distance  qui 
iious  sépare  du  lieu  où  ils  se  produisent  varie  périodiquement,  on 
conclura  tout  de  suite  que  l'excès  de  33m  12»  qui  vient  d'être  in- 
diqué est  précisément  le  double  du  temps  que  la  lumière  emploie 
à  parcourir  le  diamètre  de  l'orbite  de  la  terre;  oar  ce  diamètre 
est  bien  la  différence  entre  la  plus  grande  et  la  plus  petite  dis- 
tance de  Jupiter  à  la  terre.  La  lumière  parcourt  donc  le  diamètre 
de  l'orbite  terrestre  en  {6m  36s;  et  par  suite  elle  met  Sm  188  à 
nous  venir  du  soleil.  Si  l'on  se  reporte  à  la  valeur  qui  a  été  assi- 
gnée à  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre,  on  verra  que, 
pour  que  la  lumière  emploie  8m  \HB  à  la  parcourir,  il  faut  qu'elle 
ait  une  vitesse  d'environ  77000  lieues  (de  4  kilomètres)  par  se- 
conde. 

Nous  avons  vu  que  la  découverte  de  la  vitesse  de  la  lumière 
par  Hœmer  a  conduit  Bradley  à  l'explication  du  phénomène  de 
l'aberration  (§  170).  Les  idées  de  Rœraer,  sur  la  transmission 
successive  de  la  lumière,  ne  furent  admises  par  les  astronomes 
qu'après  qu'elles  eurent  été  confirmées  par  les  travaux  de  Bradley. 
Récemment,  M.  Fizeau,  en  mesurant  le  temps  qu'employait  un 
rayon  de  lumière  à  aller  de  Suresnes  à  Montmartre  (près  Paris), 
puis  à  revenir  de  Montmartre  à  Suresnes,  a  trouvé  pour  la  vitesse 
de  la  lumière  la  valeur  même  que  les  observations  astronomi- 
ques lui  avaient  assignée.  M.  Foucault,  par  une  expérience  plus 
récente  encore,  a  obtenu  pour  cette  vitesse  un  nombre  un  peu 
moindre;  mais  ce  n'est  qu'après  qu'on  aura  répété  son  expé- 
rience, en  en  faisant  varier  les  divers  éléments,  que  l'on  pourra 
avoir  quelque  confiance  dans  le  résultat  qu'elle  fournit. 
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§  281.  IftéternriMlim  fie  la  parallaxe  *»  aalell,  aarkt 

HwtfM  «le  Veau.  —  Lorsque  nous  nous  sommes  occupé  de 
la  distance  comprise  entre  le  soleil  et  la  terre  (g  149),  nous 
avons  dit  que  la  parallaxe  du  soleil  n'avait  pu  être  obtenue  avec 
quelque  précision  qu'au  moyen  d'observations  faites  au  mornes! 
des  passages  de  Vénus  sur  le  soleil.  Nous  sommes  en  mesure 
maintenant  de  faire  comprendre  le  principe  de  la  méthode  que 
l'on  a  suivie  pour  cela* 

Les  lois  du  mouvement  des  planètes  autour  du  soleil,  telles  que 
les  a  données  Kepler,  ont  été  établies  sans  que  Ton  ait  eu  besoin 
de  connaître  la  distance  du  soleil  à  la  terre.  Les  rapports  qui 
existent  entre  les  distances  des  planètes  au  soleil  et  la  distance 
du  soleil  à  la  terre,  ont  dû  seuls  entrer  en  considération  dans 
l'établissement  de  ces  lois;  ces  rapports  sout  complètement  déter- 
minés par  les  circonstances  que  présente  le  mouvement  des  pli- 
nul  es  sur  la  sphère  céleste,  ainsi  que  nous  l'avons  vu  (§  260).  fa 
peut  dire  que  Ton  connaissait  la  figure  de  l'ensemble  du  système 
planétaire,  sans  en  connaître  les  dimensions  absolues;  en  attri- 
buant arbitrairement  telle  grandeur  que  l'on  aurait  voulu  à  Ton* 
des  dimensions  du  système,  c'est-à-dire  à  la  distance  d'une  quel- 
conque des  planètes  au  soleil,  on  aurait  pu  en  conclure  la  gran- 
deur de  toutes  les  autres  dimensions.  On  se  trouvait  dans  le  même 
cas  que  si  l'on  connaissait  tous  les  angles  d'un  réseau  de  trian- 
gles, sans  connaître  aucun  des  côtés  qui  en  font  partie;  dès  que. 
à  la  connaissance  des  angles,  on  parviendrait  à  joindre  celle  de 
Ja  longueur  d'un  des  côtés,  toutes  les  dimensions  du  réseau  se- 
raient entièrement  déterminées  par  là  (§  105).  La  recherche  de 
la  parallaxe  du  soleil,  qui  devait  faire  connaître  la  distance  du 
soleil  à  la  terre,  n'était  donc  autre  chose  que  la  mesure  d'une 
base  destinée  à  compléter  les  notions  que  l'on  avait  déjà  acquise* 
relativement  aux  dimensions  du  système  planétaire. 

Au  moment  du  passage  de  la  planète  Vénus  devant  le  soleil,  sur 
le  disque  duquel  elle  se  projette  comme  un  petit  cercle  noir,  ou 
peut  connaître  exactement  le  rapport  des  distances  de  Vénus  et  dv 
la  terre  au  soleil,  d'après  la  position  que  chacune  de  ces  deux  pla- 
nètes occupe  sur  son  orbite  elliptique.  Supposons  que  ce  rapport 
soit  égal  à  0,73  (il  ne  diffère  jamais  beaucoup  de  0,72,  qui  est  le 
rapport  des  demi-grands  axes  des  deux  orbites).  Admettous,  pour 
simplifier,  que  deux  observateurs  soient  placés  précisément  oui 
deux  extrémités  A,  B,  fig.  341,  d'un  diamètre  de  la  terre  dirige 
perpendiculairement  au  plan  de  l'écliptique  ;  réduisons  par  1* 
pensée  la  planète  Vénus  à  un  seul  point  V,  qui  sera  son  centre  do 
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figure;  et  remplaçons  la  surface  arrondie  de  la  parlie  antérieure 
du  soleil  par  un  simple  disque  plat  se  présentant  de  face  du  côté 


Iig.   341. 


de  la  terre.  Les  deux  observateurs  ne  verront  pas  Vénus  se  projeter 
au  même  point  du  disque  du  soleil  :  pendant  que  le  premier  verra 
la  planète  en  a,  le  second  la  verra  en  6.  Or,  les  deux  triangles  ABV, 
abX  sont  semblables;  le  rapport  de  ab  a  AB  est  donc  le. môme 
que  celui  de  aV  à  AV,  et  par  conséquent  aussi  le  même  que  celui 
de  VS  à  VT.  Mais  VS  est  les  0,73  de  TS;  VT  est  donc  les  0,27  de 
TS  ;  en  sorte  que  le  rapport  de  VS  à  VT  est  égal  à  f*,  ou  bien  à  2,7. 
Le  rapport  de  ab  à  AB  est  donc  aussi  égal  à  2,7.  Si,  de  la  terre, 
on  parvient  à  mesurer  l'angle  sous  lequel  on  voit  la  distance  ab, 
il  suffira  de  diviser  cet  angle  par  2,7  pour  avoir  la  grandeur 
apparente  de  la  ligne  AB  vue  à  la  distance  du  soleil  à  la  terre 
c'est-à-dire  précisément  le  diamètre  apparent  de  la  terre  vue  du 
soleil;  la  moitié  du  résultat  ainsi  obtenu  sera  la  parallaxe  hori- 
zontale du  soleil.  Voyons  donc  comment  on  parviendra  à  mesurer 
l'angle  sous-tendu  par  la  distance  ab. 

L'observateur  placé  en  A  voit  Vénus  parcourir  une  corde  cd  du 
disque  du  soleil;  l'observateur  placé  en  B  voit  de  môme  la  planète 
parcourir  une  autre  corde  efde  ce  disque.  Ces  deux  cordes  peu- 
vent cHre  regardées  comme  dirigées  parallèlement  au  plan  de  l'é- 
cliplique;  et,  par  conséquent,  la  ligne  ab,  qui  est  perpendiculaire  à 
ce  plan,  mesure  la  distance  qui  les  sépare.  Si  l'on  trouve  la  position 
exacte  que  chacune  des  deux  cordes  occupe  sur  le  disque  du  soleil, 
on  en  conclura  sans  peine  la  distance  comprise  entre  elles.  Or,  on 
sait  quelle  est  la  vitesse  reiathe  de  Vénus  par  rapport  au  soleil,  au 
momenf  de  l'observation,  d'après  les  tables  qui  représentent  les 
mouvements  apparentsdes  deux  astres;  on  peut  d'ailleurs  mesurer, 
de  chacun  des  deux  points  A  et  B,  le  temps  que  la  planète  emploie 
a  traverser  le  disque  du  soleil  :  on  en  déduit  immédiatement  les 
grandeurs  des  cordes  qu'elle  a  décrites  sur  le  disque, oouv  cÀvs\K\yev 


des  deux  observateurs.  Kn  comparant  ensuite  les  grandeurs uppa 
renies  ainsi  obtenues  pour  ces  deux  tordes,  aver  le  diamèlre  ap- 
putul  du  soleil  correspondant  nu  moment  (le  l'observai  ion,  on 
trouvera  la  poailioii  de  eluicuue  d'elles  par  rapport  au  r.enlre  du 
disque,  el  par  suite  la  distance  qui  les  sépare.  Ou  pourra,  par 
exemple,  1  tarer  un  cercle  dont  le  diauièlre  soit  en  rapport  :iveck 
diamètre  apparent  du  sulcit,  d'à  près  u  ne  ce  belle  choisie  à  volonté: 
on  insci  ira  dans  ce  cercle  deux  cordes  parallèles  don  lies  longueurs 
correspondent,  d'après  U  même  échelle,  aux  valeurs  trouvées 
par  les  deux  observateurs  pour  tes  cordes  cd,  ef;  en  mesurant 
•Ion  la  distance  des  deux  cordes  par.illèles  ainsi  obtenues  dans 
ce  cercle,  et  se  reporlanl  à  l'échelle  que  l'on  u  adoptée  pour  petH 
construction,  on  trouvera  le  nombre  de  secondes  donlse  compose 
la  grandeur  apparente  de  la  distante  des  deux  tordes  cd,  ef,  vues 
de  In  terre.  On  comprend  qu'une  méthode  de  talenl  peut  être 
substituée  à  la  construction  graphique  que  uous  venons  d'indi- 
quer, el  qu'elle  conduira  à  des  résultats  plus  précis. 

Les  deux  cordes  rd,ef,  sont  loin  d'avoir  en  Ire  elles  une  dis  lance 
aussi  grande,  par  rapport  au  diamètre  du  soleil,  que  la  ligure  3  II 
l'indique.  Nous  savons  que  la  parallaxe  du  soleil  a  été  trouvée 
de  H", fi  ;  le  diamètre  apparent  de  la  terre,  vue  du  soleil,  est  doue 
de  I7",2;  et  par  conséquent  la  grandeur  appareille  de  la  dis- 
tance des  cordes  td,  ef,  vue  de  la  terre.,  n'est  guère  que  les  ;  d'une 
minule,  ou  emirun  ^  du  diamètre  du  soleil.  On  comprend  alors 
que  la  position  de  ces  deux  cordes,  qui  sont  gêné  raie  ment  Intiles 
deux  d'un  même  coté  du  eenlre  du  disque  du  soleil,  mais  qui  si) 
trouvent  tantôt  près,  tantôt  loin  de  teeeutre,  doit  uvoir  une  grande 
influence  sui  l'exactitude  des  résultats  que  l'on  déduit  de  l'obser- 
vniiou.  Lorsqu'une  corde,  inscrite  dans  un  cercle,  se  trouve  tiès- 
rapprochée  du  (entre  de  ce  cercle,  elle  esl  presque  dirigée  a  angle 
droit  sur  les  parties  de  la  circonférence  auxquelles  elle  aboutit;  il 
en  résulte  que  le  plus  léger  changement  dans  l:i  longueur  de  In 
corde  augmente  ou  diminue  d'une  manière  notable  la  distance 
qui  lasépare  du  eenlre  dueercle.  Lorsqu'au  contraire  la  cordées!  à 
une  dislance  du  centre  presque  égale  au  rayon,  elle  Tait  des  an- 
gles très-aigus  avec  les  parties  de  la  circonférence  où  elle  se  ter- 
mine, el  un  petit  changement  dans  sa  longueur  ne  l'ail  varier  sa 
distante  au  centre  du  cercle  que  d'une  quantité  insignifiante.  Ou 
voit  donc  que  si,  lors  de  l'observation  d'un  passage  de  Venus,  la 
planète  traverse  le  disque  du  soleil  en  passant  près  de  son  centre, 
les  erreurs  que  l'on  commet  dans  l'évaluation  des  longueurs  des 
cordes  cd,  ef,  cl  qu'il  cil  invçu&aible  d'é»  iter  complètement,  peu- 
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vent  allérer  la  dislance  de  ces  deux  cordes  d'une  quantité  très- 
notable.  ;  tandis  que  si  Vénus  traverse  le  disque  du  soleil  en  res- 
tant toujours  à  une  assez  grande  distance  de  son  centre,  les  mômes 
erreurs  n'auront  qu'une  influence  extrêmement  faible  sur  la  dis- 
tance dss  deux  cordes  que  la  planète  aura  semblé  décrire,  suivant 
qu'elle  était  vue  du  point  A  ou  du  point  B.  Les  passages  de  Venus 
sur  le  disque  du  soleil  ne  sont  donc  pas  tous  également  bons  à 
observer,  pour  arriver  à  la  détermination  delà  parallaxe  du  soleil  : 
la  valeur  de  cette  parallaxe  sera  obtenue  avec  une  exactitude 
d'autant  plus  grande,  que  Vénus, en  traversant  le  disque  du  soleil, 
se  sera  moins  approchée  de  son  centre. 

Pour  simplifier  l'explication  que  nous  venons  de  donner,  nous 
avons  supposé  que  les  deux  observateurs  se  trouvaient  placés  aux 
deux  extrémités  d'un  diamètre  delà  terre  dirigé  perpendiculaire- 
ment  au  plan  de  l'écliptique.  On  comprend  que  cela  n'est  pas 
indispensable.  Si  les  deux  lieux  d'observation  étaient  tellement 
choisis,  que  la  corde  du  globe  terrestre  dont  ils  forment  les  extré- 
mités fût  perpendiculaire  au  plan  de  l'écliptique,  les  résultats  des 
observations  faites  dans  ces  deux  lieux  conduiraient  tout  aussi 
facilement  à  la  détermination  de  la  parallaxe  du  soleil.  Au  lieu 
de  déduire  dos  observations  la  grandeur  apparente  du  diamètre 
de  la  terre  vue  du  soleil,  ou  en  déduirait  la  grandeur  apparente 
de  la  corde  dont  il  s'agit,  vue  également  du  soleil;  la  connais- 
sance du  rapport  qui  existe  entre  le  rayon  de  la  terre  et  la  lon- 
gueur de  cette  corde  permettrait  alors  de  trouver  immédiatement 
la  grandeur  apparente  du  rayon  de  la  terre  vue  du  soleil  ;  c'est- 
à-dire  ce  que  nous  appelons  la  parallaxe  de  cet  astre.  Nous  pou- 
vons môme  ajouter  qu'il  n'est  pas  nécessaire  que  les  deux  lieux 
d'observation  soient  les  extrémités  d'une  corde  du  globe  terrestre 
dirigée  perpendiculairement  au  plan  de  l'écliptique;  ces  lieux 
peuvent  être  pris  d'une  manière  tout  à  fuit  arbitraire  sur  la  sur- 
face de  la  terre,  et  la  comparaison  des  durées  qu'on  y  aura  trou- 
vées pour  le  passage  de  Vénus  sur  le  disque  du  soleil  permettra 
encore  de  déterminer  la  parallaxe  de  ce  dernier  astre.  La  seule 
condition  à  laquelle  le  choix  de  ces  lieux  d'observation  doit  satis- 
faire, c'est  que  leur  position  soit  telle,  que  les  cordes  suivant  les- 
quelles on  y  verra  Vénus  traverser  le  disque  du  soleil  ne  soient 
pas  trop  rapprochées  l'une  de  l'autre.  On  peut  d'ailleurs  faire  l'ob- 
servation du  passage  de  la  planète  dans  plus  de  deux  lieux  :  la 
combinaison  des  divers  résultats  permettra  d'obtenir  la  parallaxe 
du  soleil  avec  une  plus  grande  exactitude. 

Nous  avons  encore  supposé  que  la  planète  Vénus  se  réduisait  à 
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un  wtil  point,  et  nous  su  vous  qu'il  n'en  est  pas  ainsi  ;  lors  des*; 
pavages  sur  le  disque  du  soleil,  «lie  se  montre  sous  forme  d'an 
cercle  noir  dont  te  diamètre  apparent  est  d'environ  une  minute. 
Unis  il  est  facile  de  voir  que  les  raisonnements  qui  ont  élu  fait? 
en  réduisant  la  planète  a.  un  point,  peuvent  s'appliquer  en  lonlc 
rigueur  rt  son  centra,  A  In  condition  de  diminuer  te  rayon  ap- 
pareil! du  disque  du  soleil  d'une  quantité  égalo  au  rayon  app* 
reut  de  Venu».  On  obtient  ainsi,  pour  le  soleil,  un  disque  idéal, 
plut  prtil  que  le  riiaçui  réel  et  concentrique  avec  lut  ;  le  centre 
if  Venu?  «e  trouve  sur  le  contour  de  ce  disque  idéal,  à  l'instant 
même  où  le  contour  du  ta  planète  est  langent  inlérieuremenli 
h»  circonférence  du  disque  réel  du  soleil,  l'observation  des  in- 
ilants  précis  auxquels  commence  et  tinit  le  passage  du  cenln1 
de  Vénus  sur  le  disque  idéiil  dont  il  s'agit  peut  donc  se  faire  avec 
une  grande  précision  :  el  par  conséquent  on  pourra  en  déduire 
h  parallaxe  du  soleil,  eonl'orménienl  n  ce  que  nous  avons  dil 
précédemment. 

1,'idéi.-  de  faire  servir  l'observation  des  passages  de  Vénus  à  la 
détermination  de  I»  parallaxe  du  soleil,  est  de  llallev.  Depuis  l'é- 
poque à  laquelle  il  appela  l'attention  îles  iislronnmcrssur  regenrt' 
d'observation  (en  l  fî77),  le  phénomène  du  passage  de  Vénus  ne 
l'est  produil  que  deux  Ibis, en  17IH  et  en  I7H9. A  ces  deux  époques, 
plusieurs  astronomes  se  dissémiiu'Teiil  .-or  la  surface  de  la  terre. 
et  se  rendirent  dans  les  divers  lieux  d'où  ils  jugèrent  qu'il  élaille 
plus  convenable  d'oliserver  le  passage  de  Vénus,  pour  arrivera 
une  détermination  précise  de  la  parallaxe  du  soleil.  Les  observa- 
tions faites  en  1761  ne  conduisirent  qu'à  des  résultais  peu  satis- 
faisants ;  mais  celles  de  (769,  au  contraire,  permirent  d'atteindre 
une  grande  exactitude  dans  l'évaluation  de  la  parallaxe  du  soleil- 
Pour  que  l'on  puisse  se  faire  une  idée  du  degré  de  précision  avec 
lequel  celle  parallaxe  aété  déduite  des  observations  de  t76fl,il 
sufllt  de  dire  que  la  différence  des  durées  du  passage  obtenues  a 
Otahili,  dans  la  mer  du  Sud,  et  ACajauebourg,  dans  la  l.apouie 
suédoise,  s'est  élevée  à  plusd'un  quart  d'heure  ;  et  que  cette  diffé- 
rence de  durées,  que  l'on  a  pu  connaître  à  quelques  secondes  près, 
est  le  principal  élément  de  la  détermination  de  la  dislance  des 
deux  cordes  cd,  ef,fig.  .141,  d'où  la  parallaxe  du  soleil  peut  ensuite 
ee  déduire  par  des  moyens  susceptibles  d'une  grande  exactitude. 
C'est  ainsi  que  l'on  a  fixé  A  8",ti  la  valeur  de  la  parallaxe  horizon- 
talc  du  soleil,  pour  le  cas  où  cet  astre  se  trouvée  sa  moyenne  dis- 
lance  de  la  terre  (§  149). 

On  ne  saurait  trop  admirer  ta  méthode  ingénieuse  dont  nous 
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venons  d'essayer  de  faire  comprendre  le  principe.  Ils'agil,  en  dé- 
finitive, d'arriver  à  la  détermination  d'un  angle  de  8", 6.  Mais 
les  moyens  ordinaires,  pour  la  mesure  des  angles,  ne  sont  pas 
suffisants  pour  y  parvenir  ;  ces-  moyens,  qui  réussissent  bien 
quand  il  s'agit  de  trouver  la  parallaxe  de  la  lune  (§  202),  dont  la 
valeur  est  d'environ  1°,  donneraient  à  peine  une  approximation 
des  plus  grossières  de  la  valeur  de  la  parallaxe  du  soleil  :  la  valeur 
qu'ils  fourniraient  pourrait  très-bien  n'être  que  la  moitié  delà 
vraie  valeur  de  cette  parallaxe.  La  méthode  imaginée  par  Halley 
consiste  à  remplacer  la  mesure  directe  de  la  parallaxe  du  soleil, 
parcelle  d'un  phénomène  qui  dépende  entièrement  de  celte  pa-. 
rail  axe,  et  dont  l'amplitude  soit  beaucoup  plus  facile  à  mesurer; 
elle  substitue  l'évaluation  d'une  durée  qui  surpasse  un  quart 
d'heure  à  la  mesure  d'un  angle  de  quelques  secondes.  On  peut 
comparer  cette  méthodeà  celle  que  l'on  suit  pour  mesurer  Ja  lon- 
gueur d'une  ligne  excessivement  petite,  et  qui  consisté  à  agrandir 
considérablement  cette  longueur  par  l'eniploi  d'un  microscope 
d'un  fort  grossissement,  à  la  comparer  ainsi  agrandie  à  une  re£to 
divisée  en  millimètres,  et  à  diviser  ensuite  le  nombre  de  millimè- 
tres auquel  elle  correspond  par  le  nombre  qui  représente  le  gros- 
sissement du  microscope. 

Les  passages  de  Mercure  sur  le  soleil  pourraient  être  également 
employés  à  la  détermination  de  la  parallaxe  du  soleil  ;  mais,  cette 
planète  se  trouvant  beaucoup  plus  rapprochée  du  soleil  que  Vénus, 
il  en  résulte  que  l'observation  de  ses  passages  est  beaucoup  moins 
influencée  par  la  différence  de  position  des  observateurs  sur  le 
globe  terrestre.  Les  cordes  suivant  lesquelles  divers  observateurs 
voient  Mercure  traverser  le  disque  du  soleil  sont  trop  rapprochées 
les  unes  des  autres,  pour  que  la  détermination  de  la  distance 
qui  les  sépare  permette  de  trouver  la  valeur  de  la  parallaxe  du 
soleil  avec  une  exactitude  convenable.  Aussi,  les  passages  de 
Mercure,  qui  se  reproduisent  plus  fréquemment  que  ceux  de 
Vénus,  ne  sont-ils  jamais  employés  pour  effectuer  de  nouvelles 
déterminations  de  cette  parallaxe.  On  est  obligé  d'attendre  jus- 
qu'en 1874  et  en  1882,  époques  auxquelles  on  pourra  observer 
deux  nouveaux  passages  de  Vénus,  pour  contrôler  le  résultat  des 
observations  de  1769;  à  partir  de  là,  il  s'écoulera  plus  d'un  siècle 
avant  que  ce  phénomène  se  reproduise. 
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g  !ftî.  *->■■•■■*  'I--  ■■'■■■  ■;■!.■■..  —  La  comètes  sont  îles  aslrrs 
qui,  comme  les  planètes,  se  meuvent  4  travers  les  constellations. 
H  occupent  ainsi  successivement  des  posilions  très-différentes  sur 
la  sphère  céleste.  Maie  elles  préscnlenl  ordinairement  un  nspecl 
lonl  autre  que  celui  des  planètes ;  et  quoique  la  différence  d'as- 
pect 110  suit  pas  le  caractère  essentiel  qui  distingue  les  comèies 
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lement  pour  indiquer  si  tel  astre 
errant  que  l'on  observe  appar- 
tienlà  l'une  oua  l'autre 4a Ml 
deui  classes. 

Unecométe  consiste  habituel- 
lement en  un  point  plus  ou 
mm'nsbrillant  .environné  d'une 
nébulosité  qui  s'étend,  sou; 
forme  de  traînée  lumineuse, 
dansunedirccl  ion  particulière, 
\.nf"j.  312  peut  en  donuerune 
idéeasseiexacle.  I.epoinlbril- 
lanl  se  nomme  le  nuyuit  de  la 
comète;  la  Irainée  lumineuse 
qui  accompagne  ce  noyau  se 
nomme  la  queue;  et  la  partie 
mut!  immédiatement  le  noyau,  «ba- 
se nomme  la  chevelure.  On  donne  le 
nom  de  tête  de  la  comète  à  l'ensemble  du  noyau  et  de  la  cheve- 
lure. Le  mot  romète,  qui  signifie  astre  chevelu,  tire  son  origine 
des  circonstances  que  nous  venons  de  signaler  dans  l'nspecl  des 
astres  auxquels  on  l'a  appliqué. 

Les  comètes  ne  se  présentent  pas  toutes  cous  la  forme  que 
nous  venons  d'indiquer.  On  en  voit  qui  sont  accompagnées 
de  plusieurs  queues.  Il  y  en  a  d'aulres  qui  oui  un  noyau  el 
une  chevelure  sans  queue.  Il  y  en  a  même  qui  manquent  com- 
plètement de  chevelure  ;  en  sorte  qu'elles  présentent  le  même 
aspect  que  les  planètes,  avec  lesquelles  on  peut  les  confondre. 
C'est  ce  qui  fait  que  la  planète  l'ranus,  découverte  par  Herscbell 
en  1731 ,  a  été  prise  pendant  quelque  temps  pour  une  comète. 
On  voit  enfin  des  comètes  formées  uniquement  d'une  nébulosité, 
sans  aucune  apparence  deno;au. 

I,a  gueue  d'une  comète  s'étend  quelquefois  jusqu'à  u.».egrande 


de  la  nébulosité  qui  envin 
Iruclion  faite  de  ta  qui 
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dislance  du  noyau.  Au  mois  de  mare  18*3,  on  a  vu  une  comète 
dont  la  queue  avait  une  étendue  angulaire  de  40°.  A  d'autres 
époques,  on  a  observé  des  comètes  dont  les  queues  avaient,  en 
apparence  au  moins,  une  longueur  plus  grande  encore  que  celle 
de  18*3  :  on  peut  citer  notamment  la  comète  de  1680,  dont  la 
queue  avait  une  étendue  de  90°;  celle  de  1769,  dont  la  queue 
occupait  un  arc  de  97°,  et  relie  de  1618,  dont  la  queue  s'étendait 
jusqu'à  104°.  I*a  fameuse  comète  de  1811,  à  laquelle  on  a  attri- 
bué une  si  grande  influence  sur  la  qualité  des  vins,  avait  une 
queue  de  23*  de  longueur.  En  1744,  on  vit  une  comète  à  six 
queues  ;  chacune  de  ces  queues  avait  une  longueur  de  30°  à  40°, 
et  l'ensemble  des  six  queues  occupait  en  largeur  un  espace  d'en- 
viron 44°.  Mais  les  divers  exemples  que  nous  venons  de  citer  ne 
•ont  que  des  exceptions;  le  plus  souvent  les  comètes  ont  des  di- 
mensions beaucoup  plus  faibles. 

Les  queues  des  comètes  paraissent  ordinairement  droites  ;  ou 
du  moins,  par  un  effet  de  perspective,  elles  semblent  dirigées 
suivant  des  arcs  de  grands  cercles  de  la  sphère  céleste.  On  en 
cite  cependant  qui  se  sont  présentées  avec  une  apparence  diffé- 
rente. Ainsi,  en  1689,  on  vit  une  comète  dont  la  queue,  au  dire 
des  historiens,  était  courbe  comme  un  sabre  turc  ;  cette  queue 
avait  une  étendue* totale  de  68°.  11  en  est  de  même  delà  belle 
comète  de  Donati,  que  tout  le  monde  a  vue  en  1858,  et  dont  la 
queue  avail  une  courbure  très-prononcée. 

§  283.  Lot»  dm  mouvement  des  comètes  —  Une  comète  ne 
peut  être  observée  dans  le  ciel  que  pendant  un  temps  limité.  On 
l'aperçoit  d'abord  dans  une  régioji  du  ciel  où  l'on  n'avait  rien  vu 
les  jours  précédents.  Le  lendemain,  le  surlendemain,  on  peut  la 
voir  de  nouveau  ;  mais  elle  a  notablement  changé  de  place  parmi 
les  constellations.  On  peut  la  suivre  ainsi  dans  le  ciel  pendant 
un  certain  nombre  de  jours,  souvent  pendant  plusieurs  mois  ; 
puis  on  cesse  de  l'apercevoir.  Souvent  on  perd  la  comète  de  vue, 
parce  qu'elle  se  rapproche  du  soleil  et  que  la  vive  lumière  de 
cet  astre  la  masque  complètement  ;  mais  bientôt  on  J'observe  de 
nouveau,  de  l'autre  côté  du  soleil,  et  ce  n'est  que  quelque  temps 
après  qu'elle  disparaît  définitivement. 

Les  comètes,  dont  l'apparition  subite  a  été  la  cause  de  tant  de 
frayeurs  dans  les  siècles  d'ignorance,  ont  été  regardées  d'abord 
comme  étant  des  météores  produits  dans  l'atmosphère  de  la  terre. 
Tycho-Brahé  a  reconnu  que  c'étaient  véritablement  des  astres. 
Kepler  croyait  qu'elles  se  mouvaient  en  ligue  droite  dans  l'espace. 
Hévélius,  tout  eu  regardant  les  comètes  comme  prenant  naissance 
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dans  l'atmosphère,  dit  qu'après  qu'elles  en  sont  «orties  elles  dé- 
crivent des  paraboles  dont  la  concavité  est  tournée  YenlesokiL 

Newton  est  le  premier  qui  ait  fait  connaître  les  véritables  lois  do 
mouvement  des  comètes.  Il  dit  qu'elles  décrivent  des  ellipsestrès- 
allonges,  dont  le  toleil  occupe  un  des  foyers  ^et  que,  comme elks 
ne  sont  visibles  que  lorsqu'elles  se  trouvent  dans  la  portion  de 
leur*  orbites  qui  uvoisinele  soleil,  elles  semblent  se  mouvoir  sui- 
vant des  paraboles  dont  le  foyer  est  au  centre  de  cet  astre. 

Pour  que  l'on  puisse  se  rendre  compte  d'une  manière  convena- 
ble de  ce  que  nous  avons  à  dire  du  mouvement  des  comètes,  il  es 
nécessaire  dose  faire  une  idée  un  peu  nette  de  la  courbe  que  la 
nomme  flamboie.  Nous  avons  donné  précédemment  (§  1 02)  la  dé- 
Hnilion  de  l'ellipse;  en  nous  reportant  à  cette  défi  niliou,  no» 
pourrons  en  déduire  sans  peine  celle  de  la  parabole.  Si  l'on  décrit 
une  ellipse  en  prenant  pour  foyers  les  deux  points  F,F,  fig.  343. 
et  donnant  au  fil,  dont  les  extrémités  sont  fixées  à  ces  deux  foyers, 
une  longueur  telle  que  le  grand  axe  de  l'ellipse  soit  A  A',  la  courbe 
que  l'on  obtient  ne  diffère  pas  beaucoup  d'une  circonférence  de 
cercle  ;  ollc  présente,  dans  le  sens  perpendiculaire  à  l'axe  A  A,  un 
aplatissement  asseï  faible.  Si  l'on,  décrit  une  seconde  ellipse,  en 
prenant  pour  foyers  les  deux"  points  F, F",   et  déterminant  la 
longueur  du  fil  de  manière  que  le  point  A  soit  encore  un  des 
sommets  de  cette  ellipse,  on  aura  une  courbe  qui  envelopperai! 
précédente,  mais  dont  l'aplatissement  sera  plus  prononcé.  I "netroi- 
sièmeellipse,  décrite  des  points  F,F'",comme  foyers, et  ayant  égale- 
ment h<  point  A  pour sommet,cnveloppera chacune  des  deux  précé- 
dentes, et  sera  encore  plus  fortement  aplatie  que  chacune  d'elles. 
eu  égard  à  la  grandeur  de  son  axe  A  A".  En  continuant  ainsi  à  dû 
criredes  ellipses  de  plus  en  plus  grandes,  ayant  toutes  le  point!' 
pour  un  de  leurs  foyers,  et  le  point  A  pour  sommet,  on  verra  que 
ces  lignes  courbes  s'écartent  de  plus  en  plus  de  leur  axe  commun 
AFF'F/;,  à  partir  du  point  A,  et  de  part  et  d'autre  de  ce  point;  mais. 
en  s'écartant  ainsi,  elles  tendent  déplus  en  plus  à  se  rapprocher 
d'une  certaine  courbe  limite  qu'elles  ne  peuvent  pas  dépasser: 
cette  courbe  limite  BAC  est  ce  qu'on  nomme  une  parabole.  On 
pourra  s'en  faire  une  idée  assez  nette,  en  décrivant  une  des  ellip- 
ses dont  nous  venons  de  parler,  et  plaçant  le  second  foyer  de  cette 
ellipse  à  une  grande  distance  du  premier  foyer  F,  sur  la  ligne 
AFF'F"  :  l'ellipse  ainsi  obtenue  différera  très-peu  de  la  parabole, 
jusqu  aune  certaine  distance  départ  et  d'autre  du  sommet  A,  dis- 
tance qui  sera  d'autant  plus  grande  que  le  second  foyer  de  l'ellipse 
aura  été  pris  plus  loin  du  premier.  Il  est  aisé  de  comprendre  d'a- 
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prés  cela  que  la  parabole  se  compose  de  deux  parties  AU,  AC,  exac- 
tement pareilles  Tune  à  l'autre,  et  s'étendant  indéfiniment  de 


Fig.  348. 


part  et  d'autre  de  Taxe  AFFF",  dont  elles  s'éloignent  de  plus  en 
plus.  Le  point  A  se  nomme  le  sommet  de  la  parabole,  et  le  point 
F  est  son  foyer. 

y  On  conçoit  facilement,  d'après  la  définition  qui  vient  d'être 
donnée  pour  la  parabole,  que  si  un  astre  décrit  une  ellipse  très- 
allongée,  ayant  un  de  ses  foyers  au  centre  du  soleil,  et  s'il  n'est 
visible  que  lorsqu'il  se  trouve  dans  la  partie  de  son  orbite  qui 
avoisir.e  ce  foyer,  les  diverses  positions  dans  lesquelles  on  l'a- 
percevra successivement  seront,  à  très-peu  près,  les  mêmes  que 
s'il  décrivait  une  parabole  ayant  son  foyer  au  centre  du  soleil. 
Telle  est  l'idée  qui  a  été  émise  par  Newton,  relativement  à  la  na- 
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tUN  lh'4  orbite*  ilri  comètes.  Il  ne  faisait  ainsi  qu'rtendre a« 
tnouve-11 'iil  '!'•'  comètes  la  première  des  lois  que  Kepler  sait 
trouvé.»  pour  les  planète*  (S  ï*>2).  Il  considéra  également  les 
dfiit  ralrn  loi*  comme  taUf  Étant  applicables.  Toutes  le»  oh 
servaliom  ultérieures  mil  pleinement  confirmé  ses  idées. 

l.ors  ;n  un.'  nouvelle  comète  apparaît  dans  le  ciel,  1rs  astrono- 
me* profitent  île  |«n  les  instants  auxquels  elfe  peut  cire  farile- 
nieni  nluervee,  [mur  fher  sa  position  sur  la  sphère  célesie; i1> 
déterminent  l'ascension  droite  el  lu  déclinaison  de  son  ni 
aulanl  d«  fuis  qu'ils  le  peuvent,  en  le  cflm parant  à  une  étoile  lé 
wne,  I  l'aide  de  l'équatorial  (S  !'0).  Aussitôt  qu'ils  oui  fait 
un  nombre  suffisant  d'observations  (el  il  en  faut  pour  relu» 
moins  trois  se  nippiu'lanl  A  des  insianl»  qui  ne  soient  pas  trop 
rapproches),  ils  en  déduisent  les  valeurs  des  éléments  du 
vcmenl  parabolique  de  la  comète.  Ces  éléments  sont  :  t°  I' 
naifon  dti  plan  de  l'orbite  du  la  comète  sur  l'écliplique ;  î'I» 
lonpitiulc  de  son  nœud  ascendant,  c'est  à-dire  l'angle  que  I'in- 
lerseclion  de  ce  plan  avec  le  plan  de  l'écliplique  Tait  avec  un« 
parallèle  à  la  ligne  des  équitows  menée  par  le  centre  du  soleil: 
3*  la  longitude  du  périhélie,  c'est-à-dire  l'angle  que  le  pis» 
mené  perpendiculairement  ou  plan  de  l'ecliplique,  jiar  Y aw.it 
l'orbite  parabolique  de  la  comète,  fuit  avec  ta  infime  parallèle! 
la  ligne  des  équinuves;  4"  la  distance  périhélie,  c'est-à-dire  l> 
distance  du  sommet  de  la  parabole  au  rentre  du  soleil,  évaluée  ta 
prenant  la  distance  moyenne  du  soleil  a  la  terre  pour  unilé; 
Si*  enfin,  l'époque  précise  du  passage  de  la  comète  par  son  péri- 
hélie. Les  calculs  qui  fournissent  ces  divers  résultats  font  con- 
naître en  outre  le  sons  du  mouvement  de  la  eomèle  autour  du 
soleil,  sens  qui  est  tantôt  direct,  tantôt  rétrograde. 

Les  éléments  du  mouvement  parabolique  d'une  comète,  rec- 
tifiés de  manière  à  satisfaire  autant  que  possible  aux  divers 
obscnalions  qui  oui  été  faites  pendant  toute  la  durée  de  soi 
parilion,  sont  inscrits  dans  un  recueil  nommé  Çamlogiit  do 
comètes.  Ce  Catalogue  contient  actuellement  les  éléments  d'en- 
viron fci\  cents  comètes.  Chaque  année  le  nombre  en  esl  aug- 
menté en  moyenne  de  trois  ou  quatre;  l'année  1846,  à  elle 
seule,  en  a  fourni  huit.  Parmi  ces  comètes  que  les  astronomes  ob- 
servent, et  dont  ils  enregistrent  les  éléments,  il  n'y  en  a  qu'un 
assez  petit  nombre  qui  soient  visibles  à  l'œil  nu  ;  les  autres  ne 
peuvent  être  aperçues  qu'à  l'aide  de  lunettes  ou  des  télescopes 
dont  les  o  lise  rvato  ires  sont  munis,  fi  race  au  progrès  dessciences. 
la  frayeur  qu'inspirait  l'apparition  des  comètes  visibles  pour  tout 
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le  monde  a  complètement  disparu  ;  ces  astres  n'inspirent  plus 
maintenant  qu'un  sentiment  de  curiosité. 

284.  Comètes  périodiques.  —  Si  une  comète  décrit  eu 
réalité  une  ellipse  dont  un  des  foyers  est  nu  centre  du  soleil,  on 
doit  la  revoir  périodiquement  chaque  fois  que,  dans  ses  révolu- 
tions successives,  elle  vient  passer  dans  le  voisinage  de  ce  foyer. 
11  existe  un  certain  nombre  de  comètes  que  Ton  a  ainsi  observées 
plusieurs  fois,  à  des  époques  différentes;  on  leur  donne  le  nom 
de  comètes  périodiques. 

L'aspect  particulier  que  présente  une  comète  ne  peut  pas  ser- 
vir à  faire  voir  si  cette  comète  est  la  même  qu'une  de  celles  que 
Ton  a  observées  antérieurement.  Cet  aspect  est  tellement  va- 
riable, que  souvent,  à  quelques  jours  d'intervalle,  une  comète 
est  toute  différente  de  ce  qu'elle  était  d'abord.  Il  est  donc  de 
toute  impossibilité  de  baser  la  moindre  induction  sur  ce  que 
deux  comètes,  observées  à  deux  époques  distinctes,  ont  ou  n'ont 
pas  de  ressemblance  l'une  avec  l'autre. 

Ce  n'est  que  par  la  forme  et  la  position  de  l'orbite  que  décrit 
une  comète,  que  l'on  peut  voir  si  elle  est  identique  avec  une  de 
celles  qui  ont  déjà  été  observées.  Pour  cela,  on  compare  les  élé- 
ments de  son  mouvement  parabolique  à  ceux  que  renferme  le 
Catalogue  des  comètes.  Si  l'on  trouve,  dans  ce  Catalogue,  une  co- 
mète dont  les  éléments  soient  à  peu  près  les  mômes  que  ceux  de 
la  comète  dont  on  s'occupe,  on  est  fondé  à  regarder  comme  pro- 
bable que  ces  deux  comètes  ne  forment  qu'un  seul  et  même  astre 
observé  à  deux  époques  différentes.  L'intervalle  de  temps  com- 
pris entre  les  passages  de  cet  astre  à  son  périhélie,  à  ces  deux 
époques,  donne  une  idée  de  la  durée  de  sa  révolution  sur  l'el- 
lipse allongée  qu'il  décrit  autour  du  soleil;  elle  est  égale  à  cet 
intervalle  de  temps,  ou  bien  elle  n'en  est  que  la  moitié,  le  tiers, 
le  quart,...  suivant  que  la  comète  aura  fait  une  seule  révolution, 
ou  bien  deux,  trois,  quatre...  révolutions  autour  du  soleil,  entre 
les  deux  époques  dont  il  s'agit.  En  se  guidant  sur  celte  première 
donnée,  on  cherche  dans  le  Catalogue  s'il  n'y  a  pas  quelque  autre 
comète  qui  puisse  être  également  regardée  comme  identique  avec 
chacune  des  deux  premières;  et  si  Ton  en  trouve  une  ou  plu- 
sieurs qui  satisfassent  à  cette  condition,  on  peut  fixer  d'une  ma- 
nière à  peu  près  certaine  la  durée  de  la  révolution  de  la  comète 
unique  que  l'on  suppose  a\oir  été  ainsi  observée  à  plusieurs  épo- 
ques différentes.  Dès  lors,  on  est  en  mesure  de  prédire  au  bout 
de  combien  de  temps  la  comète  paraîtra  de  nouveau  dans  le  voi- 
sinage du  soleil,  et, si  cette  prédiction  se  réalise,  on  en  conclut  que 
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la  comète  est  bien  périodique,  comme  on  l'avait  suppose.  Noos 
allons  trouver  un  bel  exemple  de  ce  genre  de  recherches- dans  k 
comète  de  Halle?,  la  première  dont  on  ait  reconnu  la  périodicité. 
La  inarcbe  qui  vient  d'être  indiquée,  pour  arriver  à  reconnaître 
si  une  nouvelle  comète  que  Ton  observe  peut  être  classée  parai 
les  comptes  périodiques,  n'est  pas  la  seule  que  Ton  puisse  suivit 
et  que  l'on  ait  réellement  suivie.  Il  en  existe  une  aulr?,  qui  ne 
peut  pas  être  appliquée  a  toutes  les  comètes,  mais  qui  ne  sup- 
pose pas  la  connaissance  des  observations  antérieures  dont  le* 
-résultats  sont  consignes  dans  le  Catalogue  des  comètes.  Voici  en 
quoi  elle  consiste.  Si  la  comète  peut  être  observée  pendant 
qu'elle  parcourt  une  portion  notable  de  son  orbite  elliptique, son 
mouvement  doit  présenter  des  différences  sensibles  avec  ce  qu'il 
serait,  si  elle  parcourait  réellement  une  orbite  parabolique.  Du» 
ce  cas,  si  l'ou  a  déterminé  les  éléments  de  son  mouvement,  sup- 
posé parabolique,  eu  se  servant  «les  premières  observations  qw 
l'on  a  pu  faire,  on  trouve  que  ces  éléments  ne  conviennent  ta* 
aux  observations  que  l'on  a  faites  plus  tard;  et  si  Ton  voulait 
les  modifier  de  manière  à  satisfaire  aux  dernières  observations, 
les  premières  ne  seraient  plus  convenablement  représentées  par 
la  nouvelle  or  bile  parabolique  que  Ton  obtiendrait.  L'impossibilité 
de  satisfaire  à  la  fois  à  toutes  les  observations  par  un  mouvement 
parabolique  de  la  comité,  indique  que  son  orbite  diffère  notable- 
ment d'une  parabole  dans  la  partie  où  on  Ta  observée  successi- 
>emenl.  Alors?  on  recommence  les  calculs,  pour  détermina 
les  éléments  de  son  mouvement,  en  admettant  que  son  orbib 
est  une  ellipse;  et  l'on  parvient  à  déterminer  pour  cette  orbite 

une  forme  et  une  position  telles,  que  toutes  les  observations  que 

i» p_  •       ..  »!  .         ,      . .       _         _        * 


prise  pour  unité,  permet  de  trouver  immédiatement  la  dnrtV 
de  la  révolution  de  la  comète,  à  l'aide  de  la  troisième  loi  de  Ke- 
pler; et  l'on  est  en  mesure  dés  lors  d'indiquer  à  l'avance  l'é- 
poque à  laquelle  la  comète  doit  revenir  à  son  périhélie,  aprte 
avoir  fait  une  révolution  entière  autour  du  soleil.  Si  la  couièt' 
revient  en  effet  dans  le  voisinage  du  soleil,  à  l'époque  tixée  de 
cette  manière,  on  pourra  la  classer  d'une  manière  certaine  parmi 
les  comètes  périodiques. 

§  285.  Jusqu'à  présent  il  n'y  a  que  quatre  comètes  dont  la  pé- 
riodicité ait  été  bien  constatée.  Nous  allons  les  faire  conunitir 
successivement,  dans  l'ordre  de  leur  découverte. 
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Halley,  ayant  calculé  les  éléments  du  mouvement  parabolique 
d'une  comète  observée  en  4682  par  Lahice,  Picard,  Hévélius  et 
Flamsteed,  trouva  les  résultats  suivants  : 

INCLINAISON. 

1  170  42' 

i        .En  appliquant  les  mêmes  calculs  à  une  comète  observée  en 

|     i  607  par  Kepler  et  Longomontanus,  il  trouva  : 

i 

j  INCLINAISON. 

17o2' 

L'identité  presque  complète  des  éléments  de  ces  deux  comètes 
fit  penser  à  Halley  que  c'était  le  môme  astre  que  Ton  avait  ob- 
servé en  1682  et  en  1607,  et  que  la  durée  de  sa  révolution  autour 
du  soleil  était  d'environ  75  ans.  En  se  reportant  aux  observations 
antérieures  à  l'année  1  607,  il  trouva  qu'une  comète  avait  été  obser- 
vée par  Apian  en  1531,  c'est-à-dire  76  ans  avant  1607;  et  en  calcu- 
lant les  éléments  de  cette  comète,  il  arriva  aux  nombres  suivants  : 

INCLINAISON. 
J7056' 

Ces  nouveaux  éléments,  comparés  à  ceux  qui  se  rapportaient 
aux  comètes  de  1607  et  de  1682,  ne  laissèrent  plus  aucun  doute 
dans  l'esprit  de  Halley  ;  il  regarda  les  comètes  de  1531,  de  1607 
et  de  1682,  comme  étant  certainement  une  seule  et  môme  co- 
mète, qui  se  mouvait  autour  du  soleil  dans  une  orbite  elliptique 
très-allongée,  et  qui  employait  de  75  à  76  ans  à  faire  tout  le  tour 
de  cette  orbite.  D'après  cela,  il  put  prédire  que  cette  comète  repa- 
raîtrait vers  l'année  1758.  Mais,  dans  son  mouvement  le  long  de 
son  orbite  immense,  la  comète  devait  être  un  peu  dérangée  de  sa 
route  par  les  actions  attractives  des  planètes  principales  (nous 
verrons  bientôt  en  quoi  consistent  ces  actions),  et  il  pouvait  en 
résulter  un  ebangement  important  dans  l'époque  à  laquelle  la 
comète  reviendrait  passer  de  nouveau  à  son  périhélie.  Clairaut 
entreprit  de  calculer  l'influence  que  pouvait  avoir  cette  action  des 
planètes,  afin  d'arriver  à  préciser  davantage  l'époque  du  pro- 
chain retour  de  la  comète  à  son  périhélie.  11  trouva  par  là  que 
ce  retour  serait  retardé  de  528  jours  par  l'action  de  Jupiter,  et  de 
200  jours  par  l'action  de  Saturne,  et  qu'en  conséquence  il  aurait 
lieu  vers  le  milieu  d'avril  1759;  il  prévenait  en  môme  temps  que 
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l'erreur  commise  dans  l'évaluation  de  cette  date,  en  raison  de  es 

que  les  calculs  n'avaient  été  bits  qu'approxknativement,  poovtit 
s'élever  en  plus  ou  en  moins  à  30  Jours.  En  1759,  en  effet*  on  re- 
vit la  comète  annoncée  par  Halley,  et  elle  passa  au  périhélie  b 
12  mars;  ses  éléments  paraboliques,  déduits  des  observation 

faites  à  cette  époque,  sont  les  suivants  : 

LON0ITODB  LOM«ITI!»B  »ISTAKCB  SBW» 

du  nœud.  do  périhélie.  périhélie.  dn  wwte— t. 

17*38'  53°  48'  303°  ltf  0,S8  Rétrograda 

La  comète  de  Halley  a  été  observée  de  nouveau  en  1835.  Son 
retour  au  périhélie  avait  été  annoncé  pour  le  13  novembre  :  il 
eut  lieu  le  16.  La  comète  de  Halley  est  donc  bien  une  comète 
périodique,  dont  le  mouvement  est  parfaitement  connu,  et  dont 
le  retour  peut  être  prédit  ayee  une  grande  exactitude.  En  compa- 
rant la  durée  de  sa  révolution  à  celle  de  la  terre  autour  du  soleil, 
on  trouve,  au  moyen  de  la  troisième  loi  de  Kepler,  que  le  grand 
axe  de  son  orbite  elliptique  est  égal  à  35,9.  La  différence  entre  es 
grand  axe  et  la  distance  périhélie  de  la  comète  est  donc  égale  à 
35,3  ;  c'est  la  valeur  de  la  plus  grande  distance  qui  puisse  exis- 
ter entre  la  comète  et  le  soleil.  La  fig.  344  représente  l'orbite  de 
cette  comète  ;  on  voit  qu'elle  s'étend  à  peine  au  delà  de  l'orbite 
de  Neptune.  La  ligne  roi'  est  l'intersection  du  plan  de  cette  or- 
bite avec  le  plan  de  l'écliptique;  la  partie  nan'  est  située  d'un 
côté  de  ce  dernier  plan,  et  la  partie  nbn!  se  trouve  de  l'autre 
côté;  l'inclinaison  des  deux  plans  est  d'environ  17°  £,  ainsi  que 
cela  résulte  de  ce  qui  précède. 

Une  comète  ayant  été  découverte  à  Marseille  le  26  novembre 
1848,  par  M.  Pons,  on  remarqua  bientôt  que  ses  éléments  parabo- 
liques ressemblaient  beaucoup  à  ceux  d'une  comète  observée  en 
1805.  On  en  conclut  que  c'était  la  comète  de  1805  qu'on  venait 
de  revoir,  et  que  dans  l'intervalle  elle  avait  accompli  une  ou  plu- 
sieurs révolutions  autour  du  soleil.  En  effet,  M.  Encke,  de  Ber- 
lin, ne  tarda  pas  à  établir  que  cette  comète  ne  mettait  que  1 200 
jours  environ,  ou  3an%  3,  à  faire  un  tour  entier  autour  du  soleil  ; 
elle  avait  parcouru  quatre  fois  son  orbite  elliptique  depuis  1805 
jusqu'à  1818.  Cette  comète,  que  Ton  a  déjà  observée  bien  des 
fois  depuis  que  sa  périodicité  a  été  reconnue  par  M.  Encke,  et 
que  Ton  désigne  ordinairement  sous  le  nom  de  comète  à  courte 
période,  est  venue  renverser  l'idée  que  les  astronomes  s'étaient 
fuite  sur  la  longueur  du  grand  axe  des  orbites  elliptiques  des 
comètes.  Sa  distance  au  soleil,  lorsqu'elle  est  le  plus  éloignée  de 
cet  astre  central,  dépasse  à  peine  quatre  fois  la  distance  de  la  terre 
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au  soleil,  et  par  conséquent  elle  reste  toujours  comprise  à  Tinté- 
rieur  de  l'orbite  de  Jupi- 
ter. Lorsqu'elle  est  à  son 
périhélie,  sa  distance  au 
soleil  est  à  peu  près  égale 
au  tiers  de  la  distance  de 
la  terre  au  soleil. 

Le  27  février  1826, 
M.  Biela  aperçut,  à  Johan- 
nisberg,  une  nouvelle  co- 
mète, que  M.  Gambart  ob- 
serva de  son  côté,  dix  jours 
plus  tard,  à  Marseille.  Ce 

i    dernier  astronome,  apros 

I    avoir  déterminé  les  élé- 

If    ments  paraboliques  de  la 

t    comète,    reconnut  qu'ils 

)  étaient  à  très-peu  près  les 
mêmes  que  ceux  de  deux 
comètes  observées,  Tune 
en  1805,  l'autre  en  1772; 
il  en  conclut  qu'il  y  avait 
identité  entre  les  trois  as- 
tres, et  que  la  comète 
nouvellement  découverte 
était  périodique.  Bientôt 
MM.  Clausen  et  Gambart 
trouvèrent  presque  en 
môme  temps  que  cette  co- 
mète parcourt  son  orbite 
elliptique  dans  l'espace 
d'environ  6  ans  {.  Dès  lors 
son  retour  put  être  prédit. 
La  comète  revint  en  effet  à 
l'époque  indiquée,  et  de- 
puis on  l'a  observée  à  plu- 
sieurs reprises  différente?, 
lors  de  ses  divers  passages 
dans  le  voisinage  du  so- 
leil. La  plus  petite  distance 


Fig.  344. 


de  cette  comète  au  soleil  est  égale  à  0,86,  et  sa  plus  grande  dis- 
tance à  cet  astre  est  égale  à  6,20,  la  distance  du  soleil  à  la  terre 
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:  unité  ;  son  orbite  s'étend  donc  un  peu  au  delà 

emecométe  périodique  aéléobservéepourlapremièrs 
Fuje,  a  Parie,  le  22  novembre  1813.  Peu  de  tempi 
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après,  le  1)'  Goldjclimidl.  olive  de  M,  Gauss,  en  s'appuyant  sw 
des  obscrvalions  faites  a  l'aris  et  .;i  Allona,  reconnu!  que  la  co 
Boita  décrit  une  ellipse  don!  l'excenlrieilé  est  assez  faible  relati- 
vement à  celles  des  cormHcs  périodiques  déjà  connues.  Quoique 
l'on  n'ait  trouvé  dans  le  Catalogue  des  comètes  aucun  astre  dont 
les  éléments  aient  quelque  ressemblance  avec  ceux  de  celle  nou- 
-»■<-  romite,  on  ne  se  hasarda  pas  moins  à  prédire  sonrelonr 
ommencement  de  1S51,  en  se  fondant  uniquement  snr 
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la  connaissance  des  éléments  du  mouvement  elliptique  que  Ton 
avait  obtenu.  La  prédiction  s'accomplit  avec  une  très-grande 
précision  :  la  comète  revint  passer  à  son  périhélie,  à  l'heure 
môme  que  le  calcul  avait  assignée  à  ce  passage.  La  durée  delà 
révolution  de  celte  comète  est  de  près  de  7  ans  et  demi.  Sa  plus 
petite  distance  au  soleil  est  égale  à  1,7,  et  sa  plus  grande  dis- 
tance  au  môme  astre  est  égale  à  5,9,  la  distance  moyenne  du 
soleil  à  la  terre  étant  prise  pour  unité. 

Dans  ces  derniers  temps,  on  a  trouvé  plusieurs  autres  comètes 
pour  lesquelles  il  s'est  présenté  les  mômes  circonstances  que 
pour  celle  dont  nous  venons  de  parler  :  on  a  pu  déterminer  les 
dimensions  de  leurs  orbites  elliptiques  au  moyen  des  observations 
faites  pendant  la  durée  de  leur  apparition  dans  le  voisinage  du 
soleil.  Mais  ces  comètes  ne  devront  être  classées  définitivement 
parmi  les  comètes  périodiques,  que  lorsqu'on  les  aura  vues  re- 
venir au  moins  une  fois  à  leur  périhélie,  après  avoir  fait  une 
révolution  complète  autour  du  soleil. 

La  fig.  345,  construite  à  la  môme  échelle  que  celle  qui  repré- 
sente le  système  de  Copernic  (fig.  324,  page  486),  peut  donner  une 
idée  des  grandeurs  et  des  positions  relatives  des  orbites  des  quatre 
comètes  périodiques.  L'orbite  de  la  comète  de  Halley  n'a  pu  y 
être  tracée  en  totalité,  à  cause  de  ses  grandes  dimensions.  On  voit 
que  les  orbites  de  ces  comètes  s'entrelacent  entre  elles  et  avec 
lesorbitesdes  planètes,  de  telle  sorte  qu'il  semble  qu'il  existe  dans 
l'espace  un  certain  nombre  de  points  où  se  croisent  les  orbites  de 
deux  astres  différents.  Mais  il  faut  observer  que  ces  orbites  ne 
sont  pas  toutes  dans  un  môme  plan ,  leurs  plans  sont  diversement 
inclinés  sur  l'écliptique,  ce  qui  fait  que  deux  orbites  qui  sem- 
blent se  couper  passent  réellement  à  une  certaine  distance  l'une 
de  l'autre,  distance  qui  est  quelquefois  très-grande. 

§  286.  Distinction  des  planètes  et  des  comètes.  —  Nous 
pouvons  maintenant  indiquer  d'une  manière  précise  en  quoi  con- 
siste la  différence  entre  les  planètes  et  les  comètes,  à  quel  carac- 
tère on  reconnaît  si  un  astre  nouvellement  découvert  doit  ôtre 
rangé  dans  l'une  ou  dans  l'autre  de  ces  deux  espèces  d'astres. 
Les  planètes  se  meuvent  toutes  dans  le  môme  sens;  les  plans 
de  leurs  orbites  sont  peu  inclinés  les  uns  sur  les  autres  :  les  ex- 
centricités de  ces  orbites  sont  très-petites,  en  sorte  que  les  pla- 
nètes décrivent  à  peu  près  des  cercles  ayant  le  soleil  pour  centre 
commun.  Les  comètes,  au  contraire,  se  meuvent  dans  des  plans 
qui  sont  souvent  fortement  inclinés  sur  le  plan  de  l'écliptique; 
les  unes  se  meuvent  dans  le  senrdirect,  les  autres  dan*  le  «a*n& 
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rétrograde  ;  la  plupart  d'entre  elles  dderi rent  des  orbital  telle- 
ment allongées,  que,  pendant  qu'elles  sont  lisibles,  elles  semblent 
se  mouvoir  suivant  des  paraboles,  et,  pour  le  petit  nombre^ 
celles  dont  le  mouvement  elliptique  est  bien  connu,  l'excentri- 
cité de  l'orbite  est  de  beaucoup  supérieure  à  celle  des  orbites  da 
planètes.  La  distance  d'une  comète  au  soleil  éprouve  des  fini- 
tions considérables,  et  il  en  résulte  que  la  comète  ne  peut  être 
aperçue  que  lorsqu'elle  se  trouve  dans  la  portion  de  son  orbtteqœ 
se  rapproche  le  plus  du  soleil.  La  distance  d'une  {planète  an  so- 
leil ne  varie,  au  contraire,  qu'entre  des  limites  restreintes,  etb 
planète  peut  être  observée  dans  toutes  les  parties -de  son  orbfte, 
excepté  lorsqu'elle  se  trouve  presque  dans  la  direction  du  sokB, 
auquel  cas  la  vive  lumière  que  cet  astre  répand  dans  notre* 
mosphère  empêche  de  l'apercevoir. 

Tou  t  astre  nouveau  que  l'on  voit  se  mouvoir  dans  le  sens  direct, 
suivant  une  ellipse  peu  excentrique  ayant  le  soleil  pour  un  de 
ses  foyers,  est  immédiatement  classé  parmi  les  pianotes.  Les  li- 
tres qui  ne  satisfont  pas  à  ces  deux  conditions  sont  regardés 
comme  des  comètes. 

Il  semble  quela  distinction  ainsi  établie  entre  les  planètes  et  les 
comètes  ne  soit  pas  bien  nette.  Les  quatre  comètes  périodiques, 
dont  nous  avons  parlé  précédemment,  diffèrent  beaucoup  entre 
elles  sous  le  rapport  de  l'excentricité  de  leurs  orbites;  l'excen- 
tricité de  la  comète  de  7  ans  J-  est  beaucoup  plus  petite  que  celle 
de  la  comète  de  Halley.  On  comprend  qu'il  pourrait  exister  d'autres 
comètes  se  mouvant  suivant  des  orbites  encore  moins  excentri- 
ques que  celle  de  7  ans  J  ;  et  si  leur  mouvement  était  direct,  elles 
se  rapprocheraient  considérablement  de  remplir  les  conditions 
nécessaires  pour  être  rangées  parmi  les  planètes.  Il  y  aurait  alors, 
parmi  les  astres  qui  circulent  autour  du  soleil,  pour  ainsi  dire, 
un  passage  insensible  de  la  planète  dont  l'orbite  diffère  le  moins 
d'un  cercle  à  la  comète  dont  l'orbite  a  la  plus  grande  excentricité; 
et,  dans  la  série  continue  des  orbites  rangées  dans  Tordre  de  leurs 
excentricités,  on  ne  saurait  où  placer  le  point  de  séparation  des 
planètes  et  des  comètes.  Mais  il  n'en  est  pas  ainsi.  La  distinction 
entre  les  deux  espèces  d'astres  est  parfaitement  tranchée.  La  co- 
mète de  7  ans  7,  dont  l'excentricité  fait  exception  parmi  les  excen- 
tricités des  comètes,  est  loin  de  pouvoir  être  considérée  comme 
une  planète.  Et  ce  n'est  pas  par  un  simple  effet  du  hasard  que 
les  astres  dont  nous  nous  occupons  peuvent  être  ainsi  divisés  en 
deux  groupes  bien  distincts.  Tout  porte  à  croire  que  les  planètes 
elles  comètes  n'ont  pas  utia mtokaoûçine;  et  cette  diversité 
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d'origine,  sur  laquelle  nous  reviendrons  plus  loin,  explique1  tout 
naturellement  les  différences  essentielles  que  nous  venons  de  si- 
gnaler entre  les  mouvements  des  planètes  et  ceux  des  comètes, 
différences  qui  servent  à  distinguer  les  unes  des  autres. 

§  287.  Notions  sur  la  nature  4c»  comètes.  —  Nous  avons 
dit  que  les  comètes  présentent  généralement  l'aspect  d'un  noyau 
brillant  environné  d'une  nébulosité  qui  s'étend,  d'un  certain 
côté,  jusqu'à  une  distance  plus  ou  moins  grande  du  noyau.  Cette 
nébulosité,  que  l'on  peut  assimiler  à  une  sorte  de  brouillard 
analogue  à  ceux  qui  se  produisent  de  temps  en  temps  dans  notre 
atmosphère,  est  bien  loin  d'être  aussi  peu  transparente  que  le 
sont  nos  brouillards;  des  étoiles  môme  très-faibles  peuvent  être 
aperçues  à  travers  la  queue  ou  la  chevelure  d'une  comète,  quoi- 
que les  rayons  lumineux  qui  viennent  de  ces  étoiles  aient  sou- 
vent à  la  traverser  dans  des  parties  où  elle  présente  une  grande 
épaisseur.  La  nébulosité  d'une  comète  doit  donc  être  regardée 
simplement  comme  une  vapeur  extrêmement  légère  qui  accom- 
pagne le  noyau. 

Les  changements,  souvent  très-rapides,  qui  surviennent  dans  la 
forme  d'une  comète  contribuent  encore  à  nous  confirmer  dans 
cette  idée.  Nous  citerons  comme  exemplela  comète  de  Halley,  qui 
fut  observée  avec  beaucoup  de  soin  par  M.  Herschell  fils,  au  cap 
de  Bonne- Espérance,  à  la  fin  de  1835  et  au  commencement 
de  1836.  11  aperçut  la  comète,  pour  la  première  fois,  le  28  octo- 
bre 1835.  La  fig.  342  (page  532)  représente  la  comète  telle  qu'il 
la  vit  ce  jour  même,  avec  une  lunettedont  le  grossissement  était 
de  70.  Le  lendemain,  29  octobre,  il  observa  la  comète  avec  un  té- 
lescope de  20  pieds,  et  lui  trouva  l'apparence  singulière  que 
montre  la  fig.  346.  Un  peu  plus  tard,  dans  la  même  soirée,  son 
aspect  était  notablement  différent,  fig.  347.  Au  bout  de  quelques 
jours,  la  comète  devint  invisible  à  cause  de  sa  proximité  du  so- 
leil, puis  elle  put  être  observée  de  nouveau  le  25  janvier  1836.  A 
cette  époque,  elle  avait  la  forme  que  Ton  voit  sur  la  fig.  348.  Les 
jours  suivants,  26,  27  et  28  janvier,  son  aspect  changea  progres- 
sivement comme  l'indiquent  les  fig.  349,  350,  351. 

11  arrive  quelquefois  qu'une  comète  est  très-visible,  et  occupe 
un  grand  espace  dans  le  ciel,  dès  le  premier  jour  de  son  appari- 
tion. Les  lois  de  son  mouvement,  déterminées  ultérieurement 
d'après  l'observât  ion  de  ses  positions  successives  dans  le  ciel,  font 
voir  que  la  veille  de  ce  premier  jour  elle  eût  été  aperçue  sans 
aucun  doute,  si  elle  se  fût  trouvée  dans  les  mêmes  conditions  de 
grandeur  et  d'éclat  que  le  jour  où  l'on  a  cott\\x\fc\\tfeV^^«wfc- 
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voir.  On  ne  peut  expliquer  cette  apparition  subite  d'une  grande 
et  belle  comète,  dans  une  région  du  ciel  où  Ton  ne  voyait  rien  la 
veille,  qu'en  admettant  que  la  nébulosité  de  la  comète  éprouve 
un  changement  considérable  dans  l'intervalle  d'un  jour.  Parmi 
les  comètes  qui  ont  présenté  cette  circonstance  remarquable,  on 
peut  citer  celle  qui  fut  aperçue,  le  17  mars  1843,  à  Paris  et  dans 
beaucoup  d'autres  lieux.  Tout  le  monde  remarqua  dans  le  ciel 
l'immense  traînée  lumineuse  qui  formait  la  queue  de  la  comète, 
et  dont  la  longueur  sous-tendait  un  angle  de  40  degrés  ;  et  ce- 
pendant, le  16  mars,  rien  de  pareil  n'avait  été  vu  dans  le 
ciel. 

Nous  dirons  en  passant  que,  de  toutes  les  comètes  dont  on  a  étu- 
dié le  mouvement,  il  n'y  en  a  aucune  qui  se  soit  autant  appro- 
chée du  soleil  que  celle  dont  nous  parlons;  sa  distance  périhélie 
a  été  environ  —  de  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre.  On 
a  calculé  que  la  plus  courte  distance  du  noyau  à  la  surface  du 
soleil  avait  été  seulement  de  32  000  lieues.  La  longueur  de  la 
queue  de  la  comète,  lors  de  son  apparition  subite,  a  été  trouvée 
de  60  millions  de  lieues. 

Le  plus  habituellement,  le  noyau  d'une  comète  ne  ressemble 
pas  à  un  corps  solide,  comme  une  planète,  qui  serait  placé  au  mi- 
lieu de  la  nébulosité.  Il  semble  plutôt  être  dû  à  une  certaine 
condensation  de  la  matière  qui  compose  la  nébulosité,  à  une  ac- 
cumulation d'une  grande  quantité  de  cette  matière  dans  un  es- 
pace restreint;  et,  tout  autour  de  cet  espace,  la  condensation  pa- 
rait diminuer  progressivement,  de  manière  à  établir  un  passage 
insensible  du  noyau  aux  parties  les  plus  légères  de  la  chevelure 
et  de  la  queue.  D'après  cela,  une  comète  ne  serait  autre  chose 
qu'un  amas  de  matière  vaporeuse,  circulant  dans  l'espace  et 
éprouvant  en  même  temps  des  changements  de  forme  plus  ou 
moins  prononcés.  Nous  verrons  plus  loin  que  les  comètes  ont  des 
masses  1res- petites  relativement  aux  masses  des  planètes;  ce  fait 
important  donne  beaucoup  de  force  à  l'idée  que  nous  venons  de 
nous  faire  de  la  nature  des  comètes. 

La  comète  de  6  ans{  a  présenté,  en  janvier  1846,  une  circon- 
stance bien  singulière  :  elle  s'est  divisée  en  deux  parties  distinc- 
tes, qui  ont  continué  à  se  mouvoir  en  restant  à  une  petite  distance 
l'une  de  l'autre.  Chacune  de  ces  parties  était  formée  d'un  noyau 
accompagné  d'une  nébulosité.  Lorsque  la  comète  a  reparu  en 
août  1852,  après  avoir  fait  tout  le  tour  de  son  orbite,  les  deux 
parties  dans  lesquelles  elle  s'était  dédoublée  ont  été  aperçues  de 
nouveau  ;  la  distance  de  leurs  noyaux  avait  augmenté  d'une  ma- 
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nière  notable.  On  ne  sait  à  quoi  attribuer  ce  dédoublement  dont 
on  n'avait  pas  encore  eu  d'exemple  jusque-là. 

On  a  souvent  remarqué  que  la  queue  d'une  comète  est  dirigée 
précisément  suivant  le  prolongement  de  la  ligne  droite  qui  va  du 
soleil  à  la  comète.  Jusqu'à  présent  aucune  considération  théori- 
que n'a  pu  rendre  compte  de  cette  particularité. 

On  s'est  demandé  si  les  comètes  sont  lumineuses  par  elles- 
mêmes,  ou  bien  si  elles  ne  brillent  qu'en  raison  de  la  lumière 
qu'elles  reçoivent  du  soleil.  Des  expériences  de  polarisation,  faites 
par  M.  Àrago,  l'ont  conduit  à  admettre  que  la  lumière  des  co- 
mètes est,  au  moins  en  partie,  de  la  lumière  solaire  réfléchie  à 
leur  surface.  Celte  conséquence  résulterait  d'ailleurs  naturelle- 
ment de  ce  que  l'éclat  d'une  comète  diminue  progressivement,  i 
mesure  qu'elle  s'éloigne  de  nous,  si  elle  n'éprouvait  pas  en  même 
temps  des  changements  considérables  dans  sa  constitution  intime. 
En  effet,  si  elle  était  lumineuse  par  elle-même,  son  éloigne- 
ment  de  la  terre  diminuerait  bien  ses  dimensions  apparentes, 
mais  la  clarté  de  sa  surface  ne  serait  pas  altérée  (§  20)  ;  ce  n'est 
que  lorsque  ses  dimensions  apparentes  seraient  assez  petites 
pour  qu'elle  ne  parût  plus  que  comme  un  point  lumineux,  que 
l'accroissement  de  sa  distance  à  la  terre  diminuerait  peu  à  peu 
son  éclat,  et  finirait  par  la  rendre  tout  à  fait  invisible.  L'affaiblis- 
sement progressif  de  l'éclat  que  présentent  les  comètes,  à  me- 
sure qu'elles  s'éloignent  de  la  terre  et  du  soleil,  et  lorsqu'elles  se 
montrent  encore  avec  des  dimensions  apparentes  très-apprécia- 
bles, ne  pourrait  donc  s'expliquer  qu'en  admettant  qu'elles  sont 
éclairées  par  le  soleil,  et  que  la  diminution  de  leur  éclat  est  due 
à  l'augmentation  de  leur  distance  de  cet  astre.  Quoique  ces  con- 
sidérations ne  puissent  pas  s'appliquer  en  toute  rigueur  aux  co- 
mètes, à  cause  des  changements  qui  se  produisent  progressive- 
ment dans  leur  constitution,  on  peut  cependant  les  regarder 
comme  venant  appuyer  le  résultat  auquel  M.  Arago  est  parvenu 
au  moyen  d'expériences  directes  sur  la  lumière  des  comètes. 


CHAPITRE  SIXIÈME 


DE  LA  GRAVITATION   UNIVERSELLE. 


§  288.  Découverte  de  la  gravitation  universelle,  par 
Me w ton.  —  Kepler  ayant  fait  connaître  les  véritables  lois  du 
mouvement  desplanètes  autour  du  soleil  (§  262), l'examen  attentif 
de  ces  lois  uniquement  basées  sur  les  résultats  de  l'observation, 
devait  conduire  à  la  connaissance  des  causes  qui  agissent  sur  les 
planètes  et  qui  déterminent  les  diverses  circonstances  de  leur 
mouvement.  C'est  ce  qui  arriva  en  effet.  Newton,  dont  le  vaste 
génie  n'était  pas  de  trop  pour  traiter  cette  grande  question,  eut 
la  gloire  de  tirer  des  lois  de  Kepler  les  conséquences  qui  y  étaient 
implicitement  renfermées,  et  déposer  ainsi  les  fondements  de 
l'astronomie  mathématique,  la  plus  belle  des  sciences  qui  aient 
été  créées  dans  les  temps  modernes.  Nous  allons  voir  par  quelle 
série  d'idées  il  est  arrivé  à  ce  résultat. 

Les  planètes  sont  des  corps  isolés  dans  l'espace,  qui  se  meuvent 
autour  du  soleil  en  décrivant  des  lignes  courbes,  et  avec  des  vi- 
tesses variables  d'un  instant  à  un  autre.  Or,  on  sait  qu'en  vertu 
de  l'inertie  de  la  matière,  le  mouvement  d'un  corps  qui  est  en- 
tièrement libre  dans  l'espace,  et  qui  n'est  soumis  à  l'action  d'au- 
cune force,  est  nécessairement  rectiligne  et  uniforme.  Le  mou- 
vement des  planètes  ne  s'effectuant  pas  de  cette  manière,  on  doit 
en  conclure  que  chacune  d'elles  est  soumise  à  une  certaine  force 
qui  change  constamment  la  grandeur  et  la  direction  de  sa  vitesse. 
Reste  à  savoir  quelles  sont,  à  chaque  instant,  la  direction  et  l'in- 
tensité de  cette  force  :  c'est  ce  que  l'on  trouve  en  analysant  les 
lois  auxquelles  satisfont  les  mouvements  des  planètes. 

§  289.  La  deuxième  loi  de  Kepler,  relative  aux  aires  décrites  par 
la  ligne  droite  qui  joint  une  planète  au  soleil  (§  262),  fait  voir  que 
la  force  dont  il  s'agit  est  dirigée  précisément  suivant  cette  ligne 
droite.  C'est  ce  que  Newton  reconnut  d'abord  par  les  considéra- 
tions suivantes. 

Supposons  qu'une  planète,  se  mouvant  à  une  certaine  distance 
du  soleil,  soit  soumise  à  l'action  d'une  force  dirigée  constamment 
vers  cet  astre  ;  et  concevons  que  cette  force,  au  Jieu  d'agir  sur  la 
planète  d'une  manière  continue,  n'agite  qvvfc  \m  taVOTroàNss&Kfe* 
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Fig.  35t. 


à  des  instants  successifs  séparés  les  uns  des  autres  par  des  inter- 
valles de  temps  égaux.  Soit  AB,  fig.  350,  le  chemin  parcouru  par  la 
planète  pendant  un  de  ces  intervalles  de  temps,  chemin  qui  sera 
rectiligne,  puisque,  pendant  tout  le  temps  que  la  planète  emploie 

à  le  parcourir,  elle  n'est  souinfee  à  l'action  d'au- 
cune  force.  Ai  rivée  en  B,  la  planète  va  éprou- 
ver l'action  instantanée  de  la  force  qui  lui  est 
appliquée,  et  que  nous  supposons  dirigée  vers 
le  soleils  ;  puis  la  planète  se  mouvra  uniforme* 
ment  et  en  ligne  droite,  pendant  un  nouvel  in- 
tervalle de  temps  égal  au  précédent,  avec  la 
nouvelle  vitesse  qu'elle  possédera  immédiate- 
ment après  que  la  force  aura  exercé  son  action 
sur  elle,  en  B.  A  la  fin  de  ce  second  intervalle 
de  temps,  la  force  agira  de  nouveau  sur  la  pla- 
nète pour  modifier  sa  vitesse,  et  ainsi  de  suite. 
Comparons  entre  eux  les  mouvements  de  la 
planèle  pendant  les  deux  premiers  intervalles 
de  temps  dont  nous  avons  parlé.  Lorsque  la 
planète  arrive  en  B,  elle  continuerait  à  se  mou- 
voir suivant  la  même  direction  que  précédem- 
ment, si  elle  n'éprouvait  pas  en  ce  point  B  l'action  de  la  force  qui 
lui  est  appliquée  ;  et  elle  parcourrait,  pendant  le  second  inter- 
valle de  temps,  un  chemin  BM  précisément  égal  à  AB.  Mais 
la  force  qui  agit  sur  elle,  lorsqu'elle  est  en  B,  lui  communique 
instantanément,  suivant  la  direction  BS,  une  certaine  vitesse  qui 
se  combine  avec  la  vitesse  qu'elle  possédait  déjà  ;  et  il  résulte  de 
cette  combinaison  une  nouvelle  vitesse  dont  la  planète  se  trouve 
réellement  animée  pendant  le  second  intervalle  de  temps.  Soit 
BN  le  chemin  que  la  planète  parcourrait  pendant  ce  temps,  si  elle 
ne  possédait  que  la  vitesse  qui  luiaété  communiquée  par  la  force 
en  B  ;  BM  étant,  d'un  autre  côté,  le  chemin  que  la  planète  aurait 
parcouru  pendant  le  même  temps,  si  elle  eût  conservé  la  vitesse 
qu'elle  avait  avant  d'arriver  en  B,  on  sait  que  le  chemin  réelle- 
ment parcouru  parla  planète  n'est  autre  chose  que  la  diagonale 
BG  du  parallélogramme  construit  sur  les  deux  lignes  BM,  BN.  La 
planète,  qui  est  allée  de  A  en  B,  pendant  le  premier  des  inter- 
valles de  temps  que  nous  considérons,  va  donc  de  B  en  C,  pen- 
dant le  second  de  ces  intervalles  de  temps.  Or,  CM  étant  paral- 
lèle à  BS,  on  voit  que  les  deux  triangles  BCS,  BMS,  ont  môme 
surface,  comme  ayant  môme  base  BS,  et  ayant  en  outre  leurs 
sommets  C,  M,  situés  sur  une  parallèle  à  cette  base.  Mais  les  deux 


DÉCOUVERTE  DE  LA  GRAVITATION  UNIVERSELLE.    553 


triangles  ABS,  BMS,  ont  aussi  même  surface,  comme  ayant  des 
bases  égales  AB,  BM,  et  une  môme  hauteur,  qui  est  la  distance 
du  point  S  à  la  ligne  droite  ABM.  Donc  les  surfaces  des  deux 
triangles  ABS,  BGS,  égales  chacune  à  celle  du  triangle  BMS,  sont 
aussi  égales  entre  elles.  Ainsi,  l'action  que  la  force  exerce  sur  la 
planète  en  B,  suivant  la  direction  BS,  modifie  en  général  la  gran- 
deur et  la  direction  de  la  vitesse  dont  elle  est  animée  ;  mais  la 
surface  du  triangle  décrit  par  la  ligne  droite  qui  joint  la  planète 
au  soleil  S,  pendant  l'intervalle  de  temps  qui  précède  l'arrivée  de 
la  planète  en  B,  a  exactement  la  môme  valeur  que  la  surface  du 
triangle  analogue  décrit  pendant  l'intervalle  de  temps  de  môme 
durée  qui  suit  le  passage  de  la  planète  parce  point  B. 

En  suivant  la  planète  dans  son  mouvement,  pendant  un  temps 
quelconque,  toujours  dans  l'hypothèse  d'une  action  intermittente 
et  régulière  de  la  force  qui  lui  est  appliquée,  on  verra  que  la  pla- 
nète se  meut  en  ligne  droite  pendant  chacun  des  intervalles  de 
temps  compris  entre  deux  actions  consécutives  de  la  force;  que 
les  diverses  lignes  droites  qu'elle  parcourt  ainsi,  pendant  ces 
temps  successifs  égaux  entre  eux,  ne  sont  ni  égales,  ni  de  môme 
direction,  en  sorte  que,  par  leur  ensemble,  elles  forment  un  po- 
lygone ABCDE,  ^.353,  qui  est  la  route  suivie  par  la  planète  dans 
l'espace,  et  qui  est  situé  tout  en- 
tier dans  le  plan  mené  par  son 
premier  côté  AB  et  par  le  soleil  S  ; 
mais  que  les  divers  triangles  ayant 
pour  sommet  le  soleil,  et  pour 
bases  les  différents  côtés  de  ce  po- 
lygone, onttousexactement  môme 
surface.  L'aire  totale  du  secteur 
polygonal  SABCDË,  décrit  pen- 
dant un  temps  quelconque,  par 
la  ligne  droite  qui  joint  la  planète 
au  soleil,  est  donc  proportionnelle 
au  nombre  des  triangles  dont  ce 
secteur  se  compose;  et,  par  con- 
séquent, cette  aire  est  aussi  pro- 
portionnelle au  temps  employé 
par  la  planète  à  aller  de  A  en  E. 

Le  résultat  auquel  nous  venons  de  parvenir,  en  supposant 
qu'une  planète  soit  soumise  à  l'action  intermittente  et  régulière 
d'une  force  dirigée  vers  le  soleil,  ne  dépend,  en  aucune  manière, 
de  la  durée  plus  ou  moins  grande  de  l'intervalle  de  temps  com- 
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pris  entre  deux  actions  consécutives  delà  force.  Si  nous  admettons 
que  les  intervalles  de  temps  qui  séparent  les  actions  successives 
de  cette  force  deviennent  de  plus  en  plus  petits,  tout  en  restant 
égaux  entre  eux,  l'aire  du  secteur  décrit,  pendant  un  temps  quel- 
conque, par  lu  ligne  droite  qui  joint  la  planète  au  soleil,  sera  tou- 
jours proportionnelle  à  ce  temps.  11  en  sera  donc  encore  de  même 
lorsque  ces  intervalles  de  temps  seront  infiniment  petits,  c'est- 
à-dire  lorsque  les  actions  successives  de  la  force  se  produiront 
sans  interruption,  ou,  en  d'autres  termes,  lorsque  la  force  agira 
d'une  manière  continue;  mais  alors  il  est  clair  que  le  polygone 
décrit  par  la  planète  se  changera  en  une  ligne  courbe,  comprise 
également  tout  entière  dans  un  plan  passant  par  le  soleil.  Ain  si, dans 
le  cas  où  une  planète  se  mouvrait  sous  l'action  incessante  d'une 
force  dirigée  constamment  vers  le  soleil,  son  mouvement  s'effec- 
tuerait dans  un  plan  passant  par  le  soleil,  et  elle  parcourrait  son 
orbite  curviligne  de  telle  manière  que  l'aire  du  secteur,  décrit 
pendant  un  temps  quelconque  à  l'intérieur  de  cette  orbite,  parla 
ligne  droite  qui  la  joint  au  soleil,  fût  proportionnelle  à  ce  temps. 

La  loi  de  mouvement  que  nous  venons  d'obtenir,  en  admettant 
quela  planète  dont  nous  nous  occupons  soit  soumise  à  une  force 
constamment  dirigée  vers  le  soleil,  est  précisément  la  même  que  la 
deuxième  des  lois  auxquelles  satisfont  réellement  les  mouvements 
des  planètes  autour  du  soleil.  Mais  cela  ne  suffît  pas  encore  pour 
que  nous  puissions  en  conclure,  tout  de  suite  que  la  force  à  laquelle 
chacune  des  planètes  est  soumise  a  bien  la  direction  dont  nous 
venons  de  parler.  11  faut  encore  que  nous  nous  assurions  que  la 
proportionnalité  des  aires  décrites  autour  du  soleil,  aux  temps 
employés  à  les  décrire,  ne  peut  exister  que  dans  le  cas  où  la  force 
agissant  sur  la  planète  est  dirigée  vers  le  soleil.  C'est  ce  que  nous 
ferons  sans  peine. 

Reportons-nous  à  la  fi  g.  352.  Si  la  force  qui  agit  sur  la  planète, 
lorsqu'elle  arrive  en  B,  avait  une  direction  autre  que  celle  de  la 
ligne  BS,  BN  ferait  un  certain  angle  avec  cette  ligne  BS;  CM,  qui 
est  parallèle  à  BN,  ne  serait  donc  pas  parallèle  à  BS;  les  deux 
triangles  BCS,  BMS,  ayant  même  base  BS,  auraient  leurs  som- 
mets C,  M,  à  des  distances  inégales  de  cette  base,  et  par  suite  leurs 
surfaces  seraient  inégales  ;  le  triangle  ABS,  toujours  égal  à  BMS, 
ne  serait  donc  pas  égal  au  triangle  BCS.  Les  divers  triangles  ABS, 
BCS,  CDS,...  fig.  353,  correspondant  aux  chemins,  AB,  BC,CD,... 
parcourus  dans  des  temps  égaux  successifs,  n'auraient  donc  pas 
même  surface;  et,  par  conséquent,  Taire  du  secteur  polygonal 
SABCDE  ne  serait  pas  propotY\o\\Ttt\\fc  *xx  teorçs  employé  par  la 
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planète  à  aller  de  A  en  E.  Ce  qui  a  lieu  dans  le  cas  où  la  force  agit 
par  intermittences  aura  lieu  encore  quand  on  supposera  que  la 
force  agit  d'une  manière  continue.  On  peut  donc  dire,  d'après 
tout  ce  qui  précède,  que,  d'une  part,  si  la  force  qui  agit  sur  une 
planète  est  constamment  dirigée  vers  le  soleil,  les  aires  décrites 
par  la  ligne  droite  qui  joint  la  planète  au  soleil  sont  proportion- 
nelles aux  temps  employés  à  les  décrire;  et,  d'une  autre  part,  si  la 
force  qui  agit  sur  la  planète  n'est  pas  dirigée  vers  le  soleil,  la 
proportionnalité  de  ces  aires  aux  temps  correspondants  n'existe 
pas.  La  deuxième  loi  de  Kepler  entraîne  donc  nécessairement 
cette  conséquence,  que  la  force  à  laquelle  chaque  planète  est 
soumise  est  dirigée  constamment  suivant  la  ligne  droite  qui  joint 
la  planète  au  soleil. 

Dans  les  raisonnements  précédents,  nous  avons  admis  implici- 
tement que  la  force  agissant  suivant  la  ligne  qui  joint  la  planète 
au  soleil  était  dirigée  vers  ce  dernier  astre,  c'est-à-dire  tendait  à 
rapprocher  la  planète  du  soleil.  Il  est  aisé  de  voir  que  lesens dans 
lequel  la  force  agit  n'a  pas  d'influence  sur  le  résultat  auquel  nous 
sommes  arrivés.  Que  la  force  tende  à  diminuer  ou  à  augmenter 
la  distance  de  la  planète  au  soleil,  peu  importe  :  pourvu  qu'elle 
soitdirigée  suivant  la  ligne  droite  qui  joint  ces  deux  corps,  les  aires 
décrites  par  la  planète  autour  du  soleil  sont  toujours  proportion- 
nelles aux  temps  employés  à  les  décrire.  Le  sens  de  l'action  de  la 
force  ne  se  manifeste  que  par  le  côté  vers  lequel  l'orbite  décrite  par 
la  planète  tourne  sa  concavité.  Si  la  force  tend  à  rapprocher  la 
planète  du  soleil,  la  concavité  de  la  courbe  décrite  par  la  planète 
est  évidemment  tournée  vers  le  soleil;  si,  au  contraire,  la  force 
tend  à  éloigner  la  planète  du  soleil,  la  convexité  de  l'orbite  est 
tournée  vers  ce  dernier  astre.  L'observation  indiquant  que  c'est  le 
premier  de  ces  deux  cas  qui  a  lieu,  on  en  conclut  que  la  force  qui 
agit  sur  la  planète  tend  à  la  rapprocher  du  soleil,  comme  nous 
l'avions  supposé  tout  d'abord. 

§290.  Le  résultat  auquel  nous  venons  de  parvenir,  en  nous  ap- 
puyant sur  la  deuxième  loi  de  Kepler,  est  la  seule  conséquence 
qu'on  puisse  ti  rer  de  cetteloi.  La  proportionnalité  des  aires  décrites 
par  la  ligne  droite  qui  joint  une  planète  au  soleil,  aux  temps  em- 
ployés à  les  décrire,  nous  a  fait  connaître  quelle  est  à  chaque 
instant  la  direction  de  la  force  qui  agit  sur  la  planète;  mais  elle 
ne  peut  rien  nous  indiquer  sur  la  manière  dont  varie  l'intensité 
de  celte  force  d'un  instant  à  un  autre.  Que  la  force  agissant  sur  la 
planète  ait  une  grandeur  constante  ou  variable,  qu'elle  aille  en 
augmentant  ou  en  diminuant,  qu'elle  varie  ieutem^V  w^to^r.- 
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ment,  qu'elle  agisse  d'une  manière  continue  ou  discontinue,  peu 
importe  ;  pourvu  qu'elle  ne  cesse  pas  d'être  dirigée  suivant  la  ligne 
droite  qui  va  de  la  planète  au  soleil,  la  proportionnalité  dont  il 
s'agit  subsistera  toujours,  comme  on  s'en  assure  sans  peine  en 
examinant  les  raisonnements  que  nous  avons  faits  il  n'y  a  qu'on 
instant.  Ce  n'est  donc  qu'en  ayant  recours  aux  deux  autres  lois 
de  Kepler  qu'on  peut  espérer  d'arriver  à  quelque  chose  de  plus. 

La  troisième  loi,  qui  consiste  en  ce  que  les  carrés  des  temps  des 
révolu  lions  des  planètes  sont  entre  eux  comme  les  cubes  des  grands 
axes  de  leurs  orbites,  ne  dépend  en  aucune  manière  des  excentri- 
cités de  ces  orbites.  On  conçoit  donc  qu'elle  subsisterait  encore,  si 
ces  excentricités  étaient  toutes  nulles,  c'est-à-dire  si  les  orbites 
étaient  des  circonférences  de  cercle  ayant  pour  centre  le  soleil. 
Ainsi,  pour  tirer  de  la  troisième  loi  de  Kepler  les  conséquences 
qu'elle  renferme,  nous  pourrons  regarder  les  planètes  comme  dé- 
crivant des  cercles  autour  du  soleil,  sans  qu'il  en  résulte  la  moin- 
dre inexactitude;  nous subsisluerons par  là,  aux  planètes  réelles, 
des  planètes  idéales  qui,  si  elles  existaient,  satisferaient  égale- 
ment à  cette  troisième  loi.  La  deuxième  loi,  qui  est  aussi  indépen- 
dante des  excentricités  des  orbites,  montre  en  outre  que,  si  une 
planète  décrivait  un  cercle  ayant  son  centre  au  soleil,  la  vitesse 
de  cotte  planète  sur  son  orbite  resterait  constamment  la  même. 
C'est  donc  en  considérant  des  planètes  animées  de  mouvements 
uniformes,  suivant  des  circonférences  de  cercle  ayant  le  soleil 
pour  centre,  que  nous  allons  raisonner  pour  tirer  de  la  troisième 
loi  de  Kepler  les  conséquences  auxquelles  elle  peut  conduire. 

§291.  Rappelons-nous  d'abord  de  quelle  manière  on  évalue 
l'intensité  d'une  force,  d'après  le  mouvement  qu'elle  communi- 
que au  corps  sur  lequel  elle  agit,  et  prenons  pour  exemple  la 
force  qui  nous  est  la  plus  familière,  la  force  de  la  pesanteur.  Un 
corps  tombant  librement  sous  la  seule  action  de  la  pesanteur, 
sans  qu'on  lui  ait  donné  de  vitesse  initiale,  prend  un  mouvement 
uniformément  accéléré,  suivant  la  verticale  ;  au  bout  d'une  se- 
conde de  temps  comptée  à  partir  du  commencement  de  son  mou- 
vement, ila  acquis  une  vitesse  telle,  que,  s'il  continuait  à  se  mou- 
voir en  vertu  de  cette  vitesse  seule,  sans  que  la  pesanteur  exerçât 
de  nouveau  son  action  su  r  lui,  il  parcourrait  pendant  une  deuxième 
seconde  un  chemin  double  de  celui  qu'il  a  parcouru  pendant  la 
première  seconde.  La  grandeur  de  cette  vitesse  acquise,  au  bout 
d'une  seconde  de  chute,  est  proportionnelle  à  la  force  qui  déter- 
mine le  mouvement  du  corps;  si  l'intensité  de  la  pesanteur  deve- 
nait  double,  triple,...  de  ce  qu'elle  est,  la  vitesse  qu'acquerrait 
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un  corps,  après  une  seconde  de  chute,  deviendrait  également 
double,  triple.. •  La  force  qui  fait  tomber  le  corps,  et  qui  n'est 
autre  chose  que  son  poids,  est  d'ailleurs  proportionnelle  à  la 
niasse  du  corps  ;  et  Ton  sait  que  son  intensité  peut  être  représen- 
tée par  le  nombre  que  Ton  obtient  en  multipliant  la  masse  du 
corps  par  la  vitesse  qu'il  possède  après  une  seconde  de  chute.  La 
force  qui  agit  sur  l'unité  de  masse  du  corps  est  donc  représentée 
simplement  par  la  vitesse  acquise  par  le  corps  après  une  seconde 
de  chute;  ou  bien,  ce  qui  revient  au  même,  par  le  double  de  l'es- 
pace qu'il  parcourt  pendant  une  seconde  à  partir  du  commence- 
ment de  son  mouvement. 

Lorsqu'un  corps  pesant  est  lancé  horizontalement,  avec  une  vi- 
tesse quelconque,  il  ne  reste  pas  sur  la  ligne  droite  AM,  fig.  354, 
suivant  laquelle  il  a  été  lancé,  parce 
que  la  pesanteur  tend  constamment 
à  l'abaisser  au-dessous  de  cette  li- 
gne  ;  il  décrit  une  ligne  courbe  ABC, 
dont  les  divers  points  sont  de  plus 
en  plus  éloignés  de  la  ligne  AM.  Or,       u  Fig.  354. 

on  sait  que,  lorsque  le  corps  est 

arrivé  en  un  point  quelconque  6  de  sa  trajectoire,  la  quantité  8D 
dont  il  se  trouve  abaissé  au-dessous  cîe  la  ligne  AM  est  précisé- 
ment égale  au  chemin  AK  qu'il  aurait  parcouru  suivant  la  verti- 
cale, s'il  était  tombé  sans  vitesse  initiale,  pendant  le  temps  qu'il 
a  mis  à  aller  de  A  en  B.  Si  l'on  prend  le  point  B  de  la  trajectoire 
où  se  trouve  le  corps  après  une  seconde  de  mouvement,  BD  sera 
précisément  le  chemin  qu'il  aurait  parcouru  pendant  une  seconde 
à  partir  du  commencement  de  son  mouvement,  si  on  l'avait  laissé 
tomber  du  point  A,  sans  lui  donner  de  vitesse  :  le  double  de  la  dis- 
tance BD  sera  donc,  d'après  ce  qui  précède,  la  mesure  de  la  force 
qui  détermine  la  chute  de  l'unité  de  masse  du  corps. 

Voyons  maintenant  comment,  en  nous  fondant  sur  ces  considé- 
rations, nous  pourrons  déterminer  la  grandeur  de  la  force  qui  agit 
sur  l'unité  de  masse  d'une  planète,  en  admettant  quecette  planète 
se  meut  uniformément  suivant  une  circonférence  de  cercle  ayant 
le  soleil  pour  centre.  Arrivée  en  A,  fig.  355,  la  planète  est  animée 
d'une  vitesse  dirigée  suivant  la  tangente  AM,  et  elle  se  trouve  dans 
les  mômes  conditions  que  si  on  la  lançait  de  ce  point  suivant  la  di- 
rection AM,  avec  la  vitesse  môme  qu'elle  possède.  Elle  se  mouvrait 
indéfiniment  suivant  celte  direction,  si  aucune  force  ne  venait 
agir  sur  elle  pour  l'en  faire  sortir.  Mais  il  n'en  est  pas  ainsi.  Elle 
est  soumise  à  l'action  d'une  force  qui  est  constamment  dirigée 
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totUsoI  et  qui  :-:nl  .i  l-i  rapprocher  de  cet  astre;  aussi  s'«- 
laigDô-l-el  le  de  plus  en  plus  de  la  tangente  AH,  en  cédants  celte 
action  :  on  peut  dire  qu'elle  tombe  ver»  le  soleil,  comme  on  dit 
qu'un  corj  pesant  tombe  à  la  surface  de  ta  terre,  lorsqu'il  a  été 
lancé  suivant  une  ligue  Ail,  fig.  351,  et  qu'il  se  meut  suivant  la 
UgM  courbe  ABU.  Si  nous  considérons  le  mouvement  de  la  pla- 
nète dans  une  in-.-jietite  porlion  Je  son  orbite,  à  partir  du  point 
A,  fig.  355,  la  direction  de  la  force  qui  agit  sur  elle  ne  change  pas 


sensiblement  pendant  tout  le  temps  qu'elle  parcourt  col  te  portion 
d'orbite,  et  oous  pouvons  la  regarder  comme  restant  constam- 
ment parallèle  à  elle-même.  Nous  nous  trouvons  dès  lors  dans  un 
cas  entièrement  analogue  à  celui  d'un  corps  qu'on  a  lancé  hori- 
zontalement à  la  surface  de  la  terre,  et  qui,  en  vertu  de  Faction 
de  la  pesanteur,  s'abaisse  de  plus  en  plus  au-dessous  de  la  direc- 
tion suivant  laquelle  on  l'a  lancé.  Si  nous  prenons,  sur  l'orbite 
de  la  planète,  l'arc  AB  qu'elle  parcourt  en  une  seconde  de  temps, 
oce  BD  du  point  B  à  la  tangente  AH  sera  la  quantité  dont 
e  aéra  tombée  ver»  Ve  w>\e\Yv*TAî&\.M,\.\ft  ^conde  ;  et  le 
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double  de  BD  servira  de  mesure  à  la  force  qui  agit  sur  l'unité  de 
masse  de  la  planète. 

Pour  trouver  la  valeur  de  BD,  nous  opérerons  de  la  manière 
suivante.  Abaissons  du  point  B  la  perpendiculaire  BE  sur  le  rayon 
AS,  puis  joignons  le  môme  point  B  au  point  A'  de  l'orbite  qui  est 
diamétralement  opposé  au  point  A.  La  ligne  AE  sera  égale  à  BD; 
et,  si  nous  regardons  l'arc  AB  comme  se  confondant  avec  sa  corde, 
ce  qui  est  permis  en  raison  de  la  petitesse  de  cet  arc,  l'angle  ABA' 
sera  droit  comme  étant  inscrit  dans  une  demi-circonférence  de 
cercle.  Mais,  dans  le  triangle  rectangle  ABA',  on  a  la  proportion 
suivante  : 

AE      AB  AB*      AB* 

—-=•—-,    d'où  l'on  déduit      AE=  — ?  =  — — . 
AB       AA"  AA'       ïAS 

L'arc  AB,  étant  le  chemin  parcouru  par  la  planète  en  une  se- 
conde, est  précisément  sa  vitesse.  Donc  la  quantité  AE,  ou  BD, 
dont  la  planète  tombe  vers  le  soleil  en  une  seconde,  s'obtient  en 
divisant  le  carré  de  sa  vitesse  par  le  double  du  rayon  de  son  or- 
bite. La  force  qui  agit  sur  l'unité  de  masse  de  la  planète,  étant 
mesurée  par  le  double  de  cette  quantité,  sera  égale  au  quotient  de 
la  division  du  carré  de  la  vitesse  de  la  planète  par  le  rayon  du 
cercle  qu'elle  décrit. 

§  292.  Nous  sommes  en  mesure  mainfenant  de  comparer  les 
intensilés  des  forces  qui  agissent  sur  l'unité  de  masse  des  diverses 
planètes,  au  moyen  de  la  troisième  loi  de  Kepler.  Supposons 
pour  cela  que  des  planètes,  se  mouvant  uniformément  et  suivant 
des  cercles  ayant  le  soleil  pour  centre,  soient  situées  à  des  dis- 
tances de  cet  astre  proportionnelles  aux  nombres 


1,  2,  3,  4,  5, 


Pour  avoir  la  vitesse  d'une  quelconque  de  ces  planètes,  il  faut 
diviser  la  longueur  de  la  circonférence  qu'elle  parcourt  par  le 
nombre  de  secondes  qu'elle  met  à  la  parcourir.  Le  carré  de  cette 
vitesse  sera  donc  égal  au  quotient  de  la  division  du  carré  de  la 
circonférence  de  l'orbite  de  la  planète  par  le  carré  du  temps  de 
sa  révolution.  Or,  les  carrés  des  circonférences  des  orbites  des 
diverses  planètes  que  nous  considérons  sont  entre  eux  comme  les 
carrés  des  distances  de  ces  planètes  au  soleil,  c'est-à-dire  qu'ils 
sont  proportionnels  aux  nombres 


•  •  »  • . 


1,  4,  9,  1G,  25, 

D'ailleurs,  d'après  la  troisième  loi  de  Kepler,  le*c«v«k^V«£^ 
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des  révolutions  de  ces  planètes  étant  proportionnels  aux  cubes 
des  grands  axes  de  leurs  orbites,  c'est-à-dire  aux  cubes  des  dia- 
mètres des  cercles  qu'elles  décrivent,  ou  bien  encore  aux  cubes 
de  leurs  distances  au  soleil,  sont  entre  eux  comme  les  nombres 

1,  8,  27,  64,  125,      - 

Les  carrés  des  vitesses  des  planètes,  qui  s'obtiennent  en  divisant 
les  carrés  des  circonférences  des  orbites  par  les  carrés  des  temps 
des  révolutions,  seront  donc  entre  eux  comme  les  quotients  que 
l'on  obtiendra  eu  divisant  respectivement  les  nombres  1,  4, 9, 
16,....,  par  les  nombres  1,  8,  27,  64,....,  c'est-à-dire  qu'ils  se- 
ront entre  eux  comme  les  nombres 

i  «  *  i  * 

* 

Mais,  pour  avoir  la  mesure  de  la  force  qui  agit  sur  l'unité  de  masse 
de  chacune  de  nos  planètes,  il  faut  diviser  le  carré  de  sa  vitesse 
par  le  rayon  du  cercle  qu'elle  décrit.  Les  quotients  que  l'on 
obtiendra  ainsi,  pour  les  diverses  planètes,  seront  évidemment 
proportionnels  aux  quotients  de  1,  \,  j,  {, ,  divisés  respecti- 
vement par  1,2,  3,  4, ,  c'est-à-dire  qu'ils  seront  entre  eux 

comme  les  nombres 


l, 


*  t  y  »  ,  «  t  K 


Donc  les  forces  qui  agissent  sur  l'unité  de  masse  des  diverses 
planètes  sont  en  raison  inverse  des  carrés  des  distances  de  ces 
planètes  au  soleil. 

C'est  uniquement  pour  simplifier  l'exposition  du  raisonnement 
précédent,  que  nous  l'avons  appliqué,  non  pas  aux  planèles 
réelles,  mais  à  des  planètes  idéales  dont  les  distances  au  soleil 
sont  proportionnelles  aux  nombres  1,2,3,  4 Si  l'on  rem- 
place ces  nombres  entiers  par  les  nombres  qui  représentent  les 
distances  moyennes  du  Soleil  à  Mercure,  à  Vénus,  à  la  Terre,  etc. 
(§  266),  on  arrivera  exactement  au  môme  résultat  :  on  trouvera 
toujours  que  les  forces  qui  agissent  sur  l'unité  de  masse  de  cha- 
cune de  ces  planètes  sont  en  raison  inverse  des  carrés  des  distan- 
ces des  planèles  au  soleil. 

§  293.  Newton,  étant  parvenu  de  cette  manière  à  trouver  la  loi 
suivant  laquelle  la  force  appliquée  à  l'unité  de  masse  de  chaque 
planète  varie  avec  la  distance  de  chaque  planète  au  soleil,  cher- 
cha ensuite  à  reconnaître  si  la  forme  elliptique  des  orbites  ne  ré- 
sultait pas  immédiatement  de  cette  loi  môme.  11  étudia  donc  le 
mouvement  que  devait  prendre  un  corps  auquel  on  aurait  donné 
une  vitesse  initiale  quelconque,  et  qui  serait  ensuite  soumis  a 
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Faction  d'une  force  constamment  dirigée  vers  un  point  fixe  et  va- 
riant en  raison  inverse  du  carré  de  la  distance  du  corps  à  ce  point 
fixe.  11  reconnut  que  l'orbite  décrite  par  le  corps,  dans  les  con- 
ditions qui  viennent  d'être  indiquées,  était  nécessairement  une 
section  conique,  ayant  le  point  fixe  pour  foyer.  Or,  on  sait  que  les 
sections  coniques,  c'est-à-dire  les  lignes  courbes  suivant  lesquelles 
la  surface  d'un  cône  peut  être  coupée  par  un  plan,  sont  de  trois 
espèces,  savoir  :  1°  Y  ellipse  y  que  nous  avons  déjà  définie  précé- 
demment (§  102),  et  que  l'on  obtient  en  coupant  le  cône  par  un 
plan  rencontrant  toutes  les  génératrices  d'un  même  côté  du  som- 
met; 2°  la  parabole,  qui  correspond  au  cas  où  le  cône  est  coupé 
par  un  plan  parallèle  à  un  de  ses  plans  tangents,  et  qui  peut  se 
déduire  de  l'ellipse,  comme  nous  l'avons  expliqué  (§283);  3°  enfin 
Y  hyperbole,  dont  nous  n'avons  pas  eu  occasion  de  parler,  et  qui 
résulte  de  l'intersection  du  cône  par  un  plan  parallèle  à  deux  de 
ses  génératrices. 

La  variation  de  la  force  qui  agit  sur  une  planète,  en  raison  in- 
verse du  carré  de  la  distance  de  cette  planète  au  soleil,  se  trouve 
donc  manifestée  par  la  forme  elliptique  de  son  orbite,  et  par  la 
position  du  soleil  à  l'un  des  foyers  de  cette  orbite. 

Si  nous  nous  en  tenions  à  la  conséquence  qui  a  été  déduite  de 
la  troisième  loi  de  Kepler,  dans  le  paragraphe  précédent,  nous 
pourrions  croire  que  l'inégalité  des  forces  qui  agissent  sur  l'unité 
de  masse  des  diverses  planètes  résulte  de  ce  que  les  forces  totales 
appliquées  à  ces  planètes  n'émanent  pas  d'une  même  cause,  et 
agissent  sur  des  corps  de  masses  différentes.  L'existence  de  la 
troisième  loi  de  Kepler,  d'où  nous  avons  tiré,  comme  consé- 
quence nécessaire,  la  relation  simple  qui  existe  entre  les  inten- 
sités de  ces  forces  appliquées  à  l'unité  de  masse  des  planètes,  et 
les  distances  des  planètes  au  soleil,  pourrait  être  attribuée,  soit  à 
un  pur  effet  du  hasard,  soit  aux  circonstances  inconnues  qui  ont 
accompagné  l'arrangement  primitif  des  planètes  autour  du  soleil; 
de  telle  sorte  que,  si  l'on  venait  à  modifier  l'ordre  établi,  en  plaçant 
quelques-unes  des  planètes  plus  près  ou  plus  loin  du  soleil,  les 
forces  qui  agiraient  sur  l'unité  de  masse  de  chacune  d'elles  ne  se- 
raient plus  en  raison  inverse  des  carrés  des  distances  de  ces  pla- 
nètes au  soleil.  Mais  le  nouveau  résultat  auquel  nous  venons  de 
parvenir  ne  peut  laisser  aucun  doute  à  ce  sujet.  Le  seul  fait  du 
changement  de  la  distance  d'une  planète  au  soleil  entraîne  un 
changement  correspondant  dans  la  grandeur  de  la  force  àlaquelle 
cette  planète  est  soumise;  la  forme  elliptique  de  l'orbite  qu'elle 
décrit,  démontre  que  la  force  qui  lui  est  appliquée  varie  en  raison 
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inverse  do  carré  de  sa  dûtance  an  soleil.  Si  une  planète,  située 
à  une  distance  I  du  soleil,  s'éloignait  de  cet  astre  jusqu'à  venir 
occuper  la  place  d'une  antre  planète,  dont  la  distance  an  soleil 
est  ?,  la  force  qui  lui  est  appliquée  se  réduirait  au  quart  de  ce 
qu'elle  était  d'abord;  la  force  agissant  sur  l'unité  de  masse  de 
cette  planète  détiendrait  donc  également  quatre  fois  plus  petite, 
c'est-à-dire  qu'elle  prendrait  précisément  la  valeur  de  la  force 
agissant  sur  l'unité  de  masse  de  la  planète  dont  elle  vient  pren- 
dre la  place.  Les  forces  appliquées  à  l'unité  de  masse  des  diver- 
ses planètes  ne  sont  donc  inégales  que  parce  que  les  planètes 
sont  à  des  distances  différentes  du  soleil  ;  si  elles  se  trouvaient 
placées  toutes  à  une  même  distance  de  cet  astre,  l'unité  de  masse 
de  chacune  d'elles  serait  soumise  exactement  à  la  même  force. 
Les  forces  totales  qui  agiraient  sur  les  diverses  planètes,  dans  le 
cas  où  elles  seraient  ainsi  ramenées  à  une  même  distance  du 
soleil,  ne  différeraient  les  unes  des  autres  qu'en  raison  de  l'iné- 
galité des  masses  des  planètes  :  ces  forces  seraient  proportion- 
nelles aux  masses  des  corps  auxquels  elles  seraient  appliquées. 

11  résulte  évidemment  de  tout  ce  qui  précède,  que  les  choie*  se 
passent  comme  si  le  soleil  attirait  les  planètes  vers  lui,  les  fortes 
d?  attraction  étant  proportionnelles  aux  masses  des  planètes,  etenreir 
son  inverse  des  carrés  de  leurs  distances  au  soleil.  Nous  disons  qoe 
les  choses  se  passent  comme  si  le  soleil  attirait  les  planètes,  parce 
qu'il  nous  est  impossible  d'arriver  à  une  connaissance  complète 
de  la  nature  intime  de  la  force  à  laquelle  chaque  planète  est  sou- 
mise. Cette  force  ne  se  manifeste  à  nous  que  par  les  effets  qui  ré- 
sultent de  son  action  sur  la  planète,  et  tout  ce  que  nous  pouvons 
conclure  de  l'examen  attentif  de  ces  effets,  c'est  la  connaissance 
de  la  grandeur  et  de  la  direction  de  la  force  à  chaque  instant. 
Nous  ne  pouvons,  en  aucune  manière,  décider  si  le  soleil  attire 
réellement  les  planètes,  ou  bien  si  la  tendance  des  planètes 
à  se  rapprocher  du  soleil  est  due  à  une  cause  toute  différente  de 
ce  que  nous  entendons  par  une  attraction  émanant  de  cet  astre. 

§  294.  C'est  en  réfléchissant  sur  la  chute  des  corps  à  la  surface 
de  la  terre,  que  Newton  fut  amené  à  chercher  les  conséquences 
auxquelles  pouvaient  conduire  les  lois  de  Kepler.  Il  se  demanda, 
tout  d'abord,  si  la  force  en  vertu  de  laquelle  les  corps  tombent, 
c'est-à-dire  ce  que  nous  nommons  la  force  de  là  pesanteur,  n'était 
pas  la  môme  que  celle  qui  retient  la  lune  dans  son  orbite  autour 
de  la  terre.  Mais,  pour  résoudre  cette  question,  il  lui  fallait  savoir 
s'il  pouvait  regarder  l'intensité  de  la  pesanteur  comme  con-  " 
stante,  quelle  que  fût  la  distance  comprise  entre  le  corps  sur  le- 
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quel  elle  agit  et  le  centre  de  la  terre;  et,  dans  le  cas  où  cette  in- 
tensité ne  serait  pas  constante,  il  avait  besoin  de  connaître  la  loi 
de  sa  variation  avec  la  distance.  Il  pensa  alors  que  les  forces  qui 
retiennent  les  planètes  dans  leurs  orbites  autour  du  soleil  pou- 
vaient bien  être  aussi  de  même  nature  que  la  pesanteur,  et  que 
l'examen  des  lois  auxquelles  satisfont  leurs  mouvements  pourrait 
lui  fournir  les  indications  dont  il  avait  besoin,  relativement  à  la 
variation  de  cette  force  avec  la  distance.  C'est  ainsi  qu'il  analysa 
les  lois  de  Kepler,  et  qu'il  en  déduisit  les  conséquences  que  nous 
venons  de  développer. 

Il  revint  ensuite  à  la  question  qui  l'avait  préoccupé  tout  d'abord, 
et  chercha  à  reconnaître  si  la  force  qui  retient  la  lune  dans  son 
orbite  n'est  autre  chose  que  la  pesanteur  terrestre  diminuée  con- 
formément à  la  loi  qu'il  avait  trouvée,  c'est-à-dire  dans  le  rapport 
inverse  du  carré  de  la  distance  au  centre  de  la  terre.  Le  résultat 
de  ses  recherches  fut  complètement  d'accord  avec  ses  prévisions. 

On  sait  que  la  vitesse  acquise,  après  une  seconde  de  chute,  par 
un  corps  qui  tombe  près  de  la  surface  de  la  terre,  sans  avoir  reçu 
de  vitesse  initiale,  est  égale  à  9m,8088.  Cette  vitesse  sert  de  me- 
sure à  l'intensité  de  la  force  qui  agit  sur  l'unité  de  masse  du  corps, 
et  qui  détermine  sa  chute.  Si  l'on  admet  que  l'action  de  la  pesan- 
teur sur  un  même  corps  varie  en  raison  inverse  du  carré  de  la 
distance  de  ce  corps  au  centre  de  la  terre,  il  suffira  de  diviser  le 
nombre  9,8088  par  le  carré  de  60  ou  par  3600,  pour  avoir  l'inten- 
sité de  la  force  de  la  pesanteur  agissant  sur  l'unité  de  masse  d'un 
corps  placé,  comme  la  lune,  à  une  distance  du  centre  de  la  terre 
égale  à  60  rayons  terrestres  (§  203);  le  quotient  de  cette  division 
est  égal  à  0,002724.  D'un  autre  côté,  la  circonférence  de  la  terre 
étant  de  40  millions  de  mètres,  la  circonférence  de  l'orbite  de  la 
lune  est  60  fois  plus  grande;  si  l'on  divise  la  longueur  de  cette 
dernière  circonférence  par  le  nombre  de  secondes  contenues  dans 
la  durée  de  la  révolution  sidérale  de  la  lune  (§  21 1),  on  trouve 
que  la  vitesse  de  la  lune  est  de  1016m,7  par  seconde.  Kn  divisant 
le  carré  de  cette  vitesse  de  la  lune  par  le  rayon  de  son  orbite,  on 
doit  obtenir  la  mesure  de  la  force  qui  agit  sur  l'unité  de  masse 
de  la  lune  (§  290)  ;  on  trouve  ainsi  le  nombre  0,002706.  Ce  nom- 
bre diffère  à  peine  de  celui  que  nous  venons  de  trouver  pour  l'in- 
tensité de  la  pesanteur  relative  à  un  corps  qui  serait  placé  à  la 
même  distance  du  centre  de  la  terre  que  la  lune  :  si  l'on  néglige 
la  petite  différence  qui  existe  entre  ces  deux  nombres  0,002724 
et  0,002706,  on  voit  que  la  force  qui  retient  la  lune  dans  son  or- 
bite est  bien  la  même  que  celle  qui  fait  tomber  les  corps  à  la  sur- 
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Tace  de  la  terre,  en  tenant  compte  de  ce  que  l'intensité  de  cette 
force  varie  en  raison  inverse  du  carré  de  la  distance  an  centre  de 
la  terre.  La  théorie  de  Newton  explique  d'ailleurs,  sans  la  moin- 
dre difficulté,  pourquoi  les  deux  nombres  que  nous  venons  d'ob- 
tenir ne  sont  pas  tout  à  fait  égaux. 

§  293.  La  force  qui  agit  sur  la  lune,  et  qui  change  à  chaque  in- 
stant là  grandeur  et  la  direction  de  sa  vitesse  dans  son  mowe- 
ment  autour  de  la  terre»  n'étant  autre  chose  que  la  pesanteur 
terrestre,  on  doit  en  conclure  que  la  terre  exerce,  aussi  bien 
que  le  soleil,  une  sorte  d'attraction  sur  tous  les  corps  qui  existent 
dans  l'espace  ;  et  que  l'intensité  de  cette  attraction  varie  en  rai- 
son inverse  du  carré  de  la  distance  qui  existe  entre  le  corps  qui 
y  est  soumis  et  le  centre  de  la  terre. 

Le  soleil  ne  doit  pas  échapper  à  celte  attraction  de  la  terre; 
d'ailleurs  la  terre,  qui  est  une  planète,  est  attirée  par  le  soleil 
comme  toutes  les  autres  plauètes  :  le  soleil  et  la  terre  s'attirent 
donc  mutuellement.  L'existence  de  satellites  qui  se  meuvent  an- 
tour  de  Jupiter,  de  Saturne,  d'Uranus  et  de  Neptune,  montre  que 
chacune  do  ces  planètes  exerce  une  attraction  sur  les  corps  qui 
l'environnent  ;  et  l'on  peut  en  conclure  de  même  qu'elles  doivent 
attirer  le  soleil,  comme  elles  sont  attirées  par  lui.  C'est  en  se  fon- 
dant sur  des  considérations  de  ce  genre,  que  Newton  fut  conduit 
à  admettre  que  deux  corps  quelconques,  placés  comme  on  vou- 
dra dans  l'espace,  gravitent  l'un  vers  l'autre,  c'est-à-dire  tendent 
à  se  rapprocher,  comme  s'ils  s'attiraient  mutuellement.  Il  admit, 
en  outre  :  1  °  Que  les  forces  qui  se  développent  ainsi  entre  les  deux 
corps  sont  égales  entre  elles,  et  agissent  en  sens  contraires,  sui- 
vant la  ligne  droite  qui  joint  les  deux  corps;  2°  que  l'intensité  de 
chacune  de  ces  deux  forces  est  proportionnelle  aux  masses  des 
deux  corps,  et  en  raison  inverse  du  carré  de  la  distance  qui  les 
sépare.  Tel  est  le  grand  principe  de  la  gravitation  universelle 
dont  l'exactitude  a  été  confirmée  depuis,  de  la  manière  la  plus 
complète,  et  qui  a  conduit  à  un  grand  nombre  de  résultats  des 
plus  importants. 

Les  corps  célestes  étant  formés  de  la  réunion  d'un  grand  nombre 
de  molécules  matérielles,  on  doit  regarder  la  gravitation  comme 
existant  de  molécule  à  molécule.  Ainsi,  toutes  les  molécules  delà 
terre  attirent  à  elles  une  molécule  placée  près  de  la  surface  du 
globe  terrestre  ;  celte  dernière  molécule  se  trouve  donc  soumise  à 
_  l'action  d'autant  de  forces  qu'il  y  a  de  molécules  dans  la  terre,  et 
c'est  la  résultante  de  toutes  ces  forces  qui  constitue  ce  que  l'on 
appelle  son  poids.  Les  diverses  molécules  d'un  môme  corps,  étant 
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attirées  chacune  par  toutes  les  molécules  de  la  terre,  se  trouvent 
dans  les  mômes  conditions  que  si  chacune  d'elles  était  soumise  à 
la  force  unique,  résultant  de  la  composition  de  toutes  les  forces 
qui  lui  sont  réellement  appliquées.  La  résultante  générale  de 
toutes  les  résultantes  partielles,  correspondant  ainsi  aux  diverses 
molécules  du  corps,  est  ce  que  l'on  appelle  le  poids  du  corps  : 
c'est  cette  résultante  générale  qui  détermine  le  mouvement  que 
prend  le  corps  quand  on  l'abandonne  à  lui-même  et  que  rien  ne 
s'oppose  à  ce  qu'il  se  rapproche  de  la  terre.  Il  en  est  de  même  de 
l'action  exercée  par  le  soleil  sur  une  planète  ;  chaque  molécule  de 
la  planète  est  attirée  à  la  fois  par  toutes  les  molécules  du  soleil, 
et  peut  être  regardée  comme  soumise  à  la  résultante  de  toutes 
ces  attractions;  la  résultante  générale  de  toutes  les  résultantes 
partielles  correspondant  à  chaque  molécule,  est  la  force  qui  pro- 
duit à  chaque  instant  les  changements  de  grandeur  et  de  direc- 
tion qu'éprouve  la  vitesse  de  la  planète. 

§  296.  Perturbations  «lu  monfement  des  planètes.  — 
En  se  basant  sur  l'existence  de  la  gravitation  universelle,  telle  que 
nous  venons  de  la  faire  connaître,  il  est  aisé  de  se  faire  une  idée 
générale  des  circonstances  que  doivent  présenter  les  mouvements 
des  divers  corps  de  notre  système  planétaire. 

Newton  a  trouvé  qu'une  planète,  attirée  vers  un  point  fixe,  en 
raison  inverse  du  carré  de  la  distance  qui  la  sépare  de  ce  point, 
doit  décrire  une  section  conique  ayant  ce  point  fixe  pour  foyer 
(§  293).  Les  planètes  ne  sont  pas  précisément  dans  ce  cas  ;  le  so- 
leil, qui  les  attire,  n'est  pas  plus  fixe  dans  l'espace  que  chacune 
d'elles.  Mais  si  l'on  étudie  les  mouvements  que  prennent  simul- 
tanément le  soleil  et  une  planète,  par  suite  de  leur  attraction  mu- 
tuelle en  supposant  qu'ils  ne  soient  d'ailleurs  soumis  à  l'action 
d'aucune  autre  force,  on  trouve  que  chacun  de  ces  deux  corps 
décrit  une  section  conique  ayant  pour  foyer  leur|Centre  de  gravité 
commun  ;  et,  en  cherchant  quelles  apparences  présenterait  le 
mouvement  de  la  planète,  pour  un  observateur  qui  serait  placé 
sur  le  soleil,  et  qui  participerait  au  mouvement  de  cet  astre,  on 
reconnaît  que  la  planète  lui  semblerait  décrire  une  section  coni- 
que ayant  le  soleil  pour  foyer  :  les  mouvements  absolus  du  soleil 
et  de  la  planète  autour  de  leur  centre  de  gravité  commun  et  le 
mouvement  relatif  de  la  planète  autour  du  soleil  regardé  comme 
immobile,  sont  de  même  nature  que  le  mouvement  d'une  pla- 
nète attirée  vers  un  point  fixe,  en  raison  inverse  du  carré  de  la 
distance  à  ce  point. 

La  loi  du  mouvement  elliptique  de  chacune  des  planètes  autour 
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du  toleil,  telle  que  Kepler  l'a  établie,  ne  peut  se  rapporter  évi- 
demment qu'au  mouvement  relatif  de  la  planète  autour  du  soleil 
regardé  comme  immobile  ;  d'après  ce  que  nous  venons  de  dire, 
cette  loi  serait  complètement  d'accord  avec  le  principe  de  la  gra- 
vitation universelle,  si  le  soleil  et  la  planète  que  l'on  considère 
n'étaient  soumis  qu'à  leur  attraction  mutuelle.  Mais  il  n'en  est 
pas  ainsi.  L'existence  d'un  grand  nombre  de  planètes  qui  circu- 
lent autour  du  soleil  fait  que  ce  dernier  astre  est  attiré  à  la  fois 
par  toutes  les  planètes  et  que  chaque  planète  e*t  aussi  attirée, 
non-seulement  par  le  soleil,  mais  encore  par  toutes  les  autres 
planètes.  11  doit  donc  en  résulter,  pour  chacun  des  corps  du  sys- 
tème planétaire,  un  mouvement  beaucoup  plus  complexe  que 
celui  dont  nous  venons  de  parler.  Si  Kepler  a  trouvé  que  chaque 
planète  décrit  une  ellipse  dont  le  soleil  occupe  un  des  foyers,  c'est 
parce  que  le  mouvement  relatif  de  la  planète  autour  du  soleil  ne 
diffère  pas  beaucoup  du  mouvement  elliptique.  La  différence  est 
heureusement  assez  faible  pour  n'avoir  pas  empêché  Kepler  de 
trouver  la  loi  simple  qu'il  a  fait  connaître;  mais  cette  différence 
n'en  existe  pas  moins,  et  la  loi  de  Kepler  ne  doit  être  regardée 
que  comme  une  loi  approximative. 

§  297.  Le  peu  de  différence  entre  le  mouvement  réel  d'une  pla- 
nète autour  du  soleil  et  le  mouvement  elliptique  qu'elle  posséde- 
rait autour  de  cet  astre,  si  toutes  les  autres  planètes  n'existaient 
pas,  montre  que  les  attractions  qu'elle  éprouve  de  la  part  de  ces 
autres  planètes  n'ont  que  très-peu  d'influence  sur  son  mouvement. 
Ces  attractions  sont  donc  très-petites,  par  rapport  à  l'attraction 
qui  émane  du  soleil  :  il  en  résulte  nécessairement  que  les  masses 
des  planètes  sont  très-petites  par  rapport  à  la  masse  du  soleil. 

En  regardant  chaque  planète  comme  n'étant  attirée  que  par  le 
soleil,  on  n'est  pas  rigoureusement  dans  la  réalité.,  mais  on  ne  s'en 
éloigne  pas  beaucoup,  quant  au  résultat  auquel  on  parvient,  à 
cause  delà  faiblesse  des  masses  des  planètes  relativement  à  celle 
du  soleil.  Le  mouvement  elliptique  d'une  planète  autour  du  so- 
leil, dû  à  la  seule  attraction  de  cet  astre,  peut  être  considéré 
comme  étant  une  première  approximation  du  mouvement  qu'elle 
prend  réellement,  sous  l'action  simultanée  des  diverses  forces  qui 
lui  sont  appliquées.  Les  attractions  que  la  planète  éprouve  de  la 
part  de  toutes  les  autres  planètes  ne  font  que  l'écarter  de  petites 
quantités  du  mouvement  elliptique  dont  elle  aurait  été  animée 
sans  cela  ;  les  modifications  qu'elles  produisent  dans  son  mouve- 
ment sont  ce  qu'on  nomme  des  perturbations  ou  des  inégalités. 

Pour  simplifier  l'étude  du  mouvement  complexe  que  prend  une 
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planète,  sous  Faction  du  soleil  et  des  autres  planètes,  on  imagine 
qu'une  planète  fictive  se  meuve,  conformément  aux  lois  du  mou- 
vement elliptique,  sur  une  orbite  dont  les  éléments  varient  peu  à 
peu  et  progressivement,  et  que  la  planète  réelle  oscille  de  part  et 
d'autre  de  cette  planète  fictive,  sans  jamais  s'en  écarter  beaucoup. 
Les  changements  progressifs  des  éléments  du  mouvement  ellipti- 
que delà  planèle  ficlive  sont  ce  qu'on  nomme  les  inégalités  sécu- 
laires de  la  planète  que  l'on  considère  :  les  oscillations  de  la  pla- 
nète réelle  de  part  et  d'autre  de  la  planète  fictive  sont  dues  à  ce 
qu'on  nomme  ses  inégalités  périodiques.  Le  mouvement  du  plan 
de  Técliptique  dans  l'espace  (§  165^,  et  le  changement  de  position 
du  périhélie  de  la  terre,  dans  ce  plan  (§  166),  sont  des  inégalités 
séculaires  du  mouvement  de  la  terre,  que  l'observation  a  fait  con- 
naître, et  dont  la  théorie  de  la  gravitation  universelle  rend  com- 
plètement compte. 

§  298.  Un  des  résultats  les  plus  remarquables  auxquels  on  a  été 
conduit,  en  cherchant  à  déterminer  les  perturbations  du  mouve- 
ment des  planètes,  c'est  que  les  grands  axes  des  orbites  elliptiques 
variables  sur  lesquelles  se  meuvent  les  planètes  fictives  dont  nous 
venons  de  parler,  conservent  constamment  les  mômes  valeurs  : 
les  inégalités  séculaires  de  chaque  planète  affectent  tous  les  élé- 
ments de  son  mouvement  elliptique,  à  l'exception  du  grand  axe 
de  l'ellipse  qui  reste  toujours  le  môme.  La  durée  de  la  révolu- 
tion d'une  planète  autour  du  soleil  est  liée  à  la  longueur  du  grand 
axe  de  son  orbile  par  la  troisième  loi  de  Kepler;  l'invariabilité  du 
grand  axe  entraîne  donc  en  môme  temps  l'invariabilité  de  la 
durée  de  sa  révolution. 

Les  excentricités  des  orbites  des  diverses  planètes,  et  les  incli- 
naisons de  leurs  plans  sur  le  plan  fixe  avec  lequel  coïncidait  le 
plan  de  l'écliptique  à  une  époque  déterminée,  prennent  peu  à  peu 
des  valeurs  différentes  de  celles  qu'elles  avaient  d'abord.  Mais  on 
a  reconnu  que  les  variations  de  ces  éléments,  quoiqu'elles  s'effec- 
tuent dans  le  môme  sens  pour  chacun  d'eux  pendant  un  grand 
nombre  de  siècles,  n'en  sont  pas  moins  périodiques,  chacun  de 
ces  éléments,  après  avoir  constamment  augmenté,  ou  constam- 
ment diminué,  pendant  un  certain  temps,  variera  ensuite  en  sens 
contraire,  de  manière  à  se  rapprocher  de  sa  valeur  primitive.  On 
a  démontré  que  ces  excentricités  et  ces  inclinaisons,  qui  ont  ac- 
tuellement de  petites  valeurs,  resteront  toujours  petites,  en  sorte 
qu'elles  ne  feront  jamais  qu'osciller  entre  des  limites  restreintes. 

C'est  dans  l'ensemble  des  résultats  que  nous  venons  d'indiquer 
relativement  aux  grands  axes,  aux  excentricités  et  aux  inclinai- 
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ions  des  orbitcf  elliptiques  des  planètes»  que  consiste  Instabilité 
du  système  du  monde,  telle  qu'elle  a  été  établie  par  les  géomètres. 
On  voit,  en  effet,  qu'il  s'ensuit  nécessairement  que  les  orbites  des 
planètes  conserveront  toujours  à  peu  près  les  mêmes  dimensions 
et  les  mômes  positions  relatives  autour  du  soleil. 

§  299.  M  «Mes  des  planètes.  —  La  théorie  de  la  gravitation 
universelle  a  permis  d'arriver  à  la  connaissance  des  masses  des 
divers  corps  qui  composent  notre  système  planétaire.  Nous  allons 
voir  par  quelles  considérations  on  est  parvenu  à  les  déterminer. 

Commençons  par  la  terre,  et  cherchons  à  calculer  le  rapport  de 
sa  masse  à  la  masse  du  soleil.  Si  nous  pouvons  trouver  les  gran- 
deurs des  attractions  que  le  soleil  et  la  terre  exercent  sur  l'unité 
de  masse  d'un  corps,  et  à  la  même  distance,  il  est  clair  que  le  rap- 
port de  ces  attractions  sera  précisément  celui  des  masses  du  soleil 
et  de  la  terre.  Or,  nous  savons  que  la  vitesse  acquise  par  un  corps 
après  une  seconde  de  chute,  à  la  surface  de  la  terre,  est  de 
9n,8088  par  seconde  ;  le  nombre  9,8038  sert  donc  de  mesure  à 
l'attraction  de  la  terre  sur  l'unité  de  masse  d'un  corps  placé  près 
de  sa  surface.  Si  le  corps  se  trouvait  à  une  distance  23  984  fois  plus 
grande  du  centre  de  la  terre,  c'est-à-dire  à  la  distance  qui  sépare 
la  terre  du  centre  du  soleil  (§  149),  l'attraction  que  la  terre  exer- 
cerait sur  l'unité  de  masse  de  ce  corps  serait  égale  à  9,8088  divisé 
par  le  carré  de  23  984  ;  elle  serait  donc  représentée  par  le  nombre 
0,000  000  017  0518.  Mais  le  mouvement  de  la  terre  autour  du 
soleil  nous  permet  de  trouver  aussi  la  grandeur  de  l'attraction  que 
le  soleil  exerce  sur  l'unité  de  masse  placée  à  la  même  distance  de 
la  terre  au  cenlre  du  soleil.  Observons  que  la  circonférence  de 
l'orbite  de  la  terre,  supposée  circulaire,  est  23  984  fois  plus  grande 
que  la  circonférence  de  la  terre  qui  est  de  40  millions  de  mètres; 
divisons  la  longueur  de  la  circonférence  de  cette  orbite  par  le 
nombre  de  secondes  contenues  dans  l'année  sidérale  (§  188),  et 
nous  trouverons  la  vitesse  de  la  terre,  qui  est  de  30  399m,75  par 
seconde;  divisons  enfin  le  carré  de  cette  vitesse  de  la  terre  parle 
rayon  de  l'orbite  terrestre,  ou  par  23  984  fois  le  rayon  de  la  terre, 
et  nous  aurons  la  mesure  de  l'attraction  exercée  par  le  soleil  sur 
l'unité  de  masse  de  la  terre  (§  290)  :  on  trouve  ainsi  0,006  05255 
pour  la  mesure  de  cette  attraction.  D'après  cela,  les  attractions 
exercées  par  le  soleil  et  par  la  terre,  sur  l'unité  de  masse  d'un 
corps  placé  à  la  distance  qui  sépare  la  terre  du  centre  du  soleil, 
sont  représentées,  la  première  par  le  nombre  0,006  052  55,  et  la 
seconde  par  le  nombre  0,000  000  017  05 1  8  ;  le  rapport  de  ces  deux 
nombres,  qui  est  égal  à.  354  936,  sera  le  rapport  de  la  masse  du 
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soleil  à  celle  de  la  terre.  On  en  conclut  donc  que  la  masse  du  so- 
leil est  égale  à  354  936  fois  celle  de  la  terre,  ou  bien  encore  que, 
si  l'on  représente  la  masse  du  soleil  par  1,  la  masse  de  la  terre 
sera  représentée  par  la  fraction  777777. 

La  considération  du  mouvement  de  l'un  des  satellites  de  Jupiter 
autour  de  cette  planète  permet  de  trouver  la  mesure  de  l'attraction 
que  la  planète  exerce  sur  l'unité  de  masse  de  ce  satellite.  En  opé- 
rant comme  nous  venons  de  le  faire,,on  peut  en  déduire  la  mesure 
de  l'attraction  de  Jupiter  sur  l'unité  de  masse  d'un  corps  placé  à 
une  distance  de  son  centre  égale  à  la  distance  de  la  terre  au  centre 
du  soleil;  en  comparant  ensuite  cette  attraction  à  celle  que  le  so- 
leil exerce  sur  l'unité  de  masse  de  la  terre  et  que  nous  venons  de 
calculer,  on  en  conclut  le  rapport  de  la  masse  de  Jupiter  à  la 
masse  du  soleil.  Le  môme  moyen  peut  servir  à  déterminer  les 
masses  de  Saturne,  d'Uranus  et  de  Neptune. 

Quant  aux  planètes,  telles  que  Mercure,  Vénus  et  Mars,  qui 
n'ont  pas  de  satellites,  on  ne  peut  pas  déterminer  les  rapports  de 
leurs  masses  à  la  masse  du  soleil,  en  suivant  la  niarche  qui  vient 
d'être  indiquée.  On  a  recours  alors  aux  perturbations  que  cha- 
cune de  ces  planètes  détermine  par  son  action  sur  les  autres 
corps. du  système  planétaire  ;  la  grandeur  des  perturbations  que 
produit  une  planète  dépend  en  effet  du  rapport  qui  existe  entre 
sa  masse  et  celle  du  soleil,  et  l'on  conçoit  que,  si  ces  perturba- 
tions ont  été  mesurées  directement  par  l'observation  des  posi- 
tions successives  des  astres  qui  les  éprouvent,  on  peut  en  déduire 
la  valeur  de  la  masse  de  la  planète  qui  les  a  occasionnées. 

C'est  en  employant  les  diverses  méthodes  qui  viennent  d'être 
indiquées,  qu'on  a  trouvé  les  valeurs  suivantes  pour  les  masses 
des  planètes  principales,  évaluées  en  prenant  la  masse  du  soleil 
pour  unité  : 
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Mercure. 
Vécus... 
La  Terre, 
Mars 


i 


2  025  810 
1 

401  841 

1 
354  936 

I 

2  680  337 
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Jupiter.  . 
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Neptune. 


1 

1  050 
1 

3  500 

1 
24  000 

1 

14  446 
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On  ne  sait  rien  relativement  aux  masses  des  diverses  planètes 
comprises  entre  Mars  et  Jupiter,  si  ce  n'est  que  ces  masses  sont 
très-petites. 

La  masse  de  la  lune  est  ~  de  celle  de  la  terre. 

Quant  aux  comètes,  on  a  pu  s'assurer  dans  plusieurs  circon- 
stances que  leurs  masses  sont  extrêmement  petites  par  rapport 
aux  masses  des  planètes.  Leur  mouvement  est  souvent  troublé 
d'une  manière  considérable;  par  l'action  qu'elles  éprouvent  de 
la  part  des  planètes  dans  le  voisinage  desquelles  elles  viennent 
à  passer  ;  si  leurs  masses  n'étaient  pas  très-petites  relativement  à 
celles  de  ces  planètes,  elles  produiraient  en  môme  temps  des  mo- 
difications appréciables  dajis  le  mouvement  de  ces  derniers 
astres  :  or,  on  n'a  jamais  trouvé,  dans  le  mouvement  des  pla- 
nètes, rien  qui  pût  être  attribué  à  l'action  perturbatrice  des  co- 
mètes. Il  est  môme  arrivé  qu'une  comète  a  traversé  le  système 
des  satellites  de  Jupiter  sans  que  les  mouvements  de  ces  satel- 
tites  aient  été  troublés  en  aucune  manière. 

§  300.  Pesanteur  à  la  sarface  dn  soleil  et  des  planètes. 
—  L'attraction  que  le  soleil  et  les  planètes  exercent  sur  tous  les 
corps  qui  les  environnent  doit  s'exercer  en  particulier  sur  les 
corps  placés  près  de  leur  surface  ;  et  il  doit  en  résulter  des  phéno- 
mènes analogues  à  ceux  que  produit  la  pesanteur  à  la  surface  de 
la  terre.  Les  corps  qu'on  abandonnerait  à  eux-mêmes,  dans  le 
voisinage  de  la  surface  du  soleil,  tomberaient  sur  cette  surface  ;  si 
des  obstacles  s'opposaient  à  leur  chute,  ils  exerceraient  des  pres- 
sions sur  ces  obstacles.  Il  en  est  de  même  pour  les  corps  situés 
dans  le  voisinage  de  la  surface  d'une  quelconque  des  planètes. 
Mais  cette  pesanteur,  à  la  surface  des  planètes  et  du  soleil,  ne 
s'exerce  pas  partout  avec  la  même  intensité  ;  elle  dépend  à  la  fois 
de  la  masse  du  globe  sur  la  surface  duquel  on  la  considère  et  du 
rayon  de  ce  globe,  c'est-à-dire  de  la  distance  qui  sépare  la  surface 
du  point  central  où  toute  la  masse  pourrait  être  concentrée  sans 
que  l'attraction  totale  qu'elle  exerce  fût  sensiblement  altérée.  11 
n'est  pas  difficile  de  calculer  l'intensité  de  la  pesanteur  à  la  sur- 
face du  soleil  ou  d'une  planète,  en  tenant  compte  des  deux,  élé- 
ments dont  nous  venons  de  parler.  Faisons  ce  calcul  pour  le  soleil. 

L'intensité  de  la  pesanteur  sur  la  terre  étant  représentée  par  1, 

celle  qui  existe  sur  la  surface  du  soleil  serait  représentée  par 

k  354  936,  si  le  rayon  du  soleil  était  égal  à  celui  de  la  terre.  Mais  le 

rayon  du  soleil  est  1 1 2  fois  plus  grand  que  celui  de  la  terre  (§  toi); 

l'attraction  exercée  par  le  soleil  sur  sa  surface  est  donc  12  544  fois 

plus  petite  que  si  son  rayon  était  égala  celui  de  la  terre  (12  544  est 
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le  carré  de  H2).  En  divisant  354  936  par  12  544,  on  trouve  28,30 
qui  est  la  mesure  de  l'intensité  de  la  pesanteur  à  la  surface  du 
soleil  :  cette  intensité  est  plus  de  28  fois  plus  grande  que  celle 
de  la  pesanteur  sur  la  terre. 

Pour  se  faire  une  juste  idée  de  ce  que  signifie  ce  résultat,  on 
peut  concevoir  que  l'on  se  serve  d'un  appareil  à  ressort,  tel  que 
ceux  que  Ton  emploie  souvent  pour  peser  les  corps.  Cet  appareil 
étant  gradué,  il  suffit  de  suspendre  un  corps  au  crochet  dont  il  est 
muni,  pour  que  la  position  que  prend  un  index  ou  une  aiguille 
mobile  le  long  de  la  graduation,  indique  tout  de  suite  le  poids  du 
corps.  Supposons  donc  que  l'on  suspende  à  cet  appareil  un  corps 
pesant  1  kilogramme,  l'aiguille  s'arrêtera,  sur  la  graduation,  à  la 
division  qui  correspond  à  \  kilogramme.  Si  ce  môme  appareil, 
supportant  le  môme  corps,  était  situé  près  de  la  surface  du  soleil, 
le  ressort  se  trouverait  beaucoup  plus  tendu  qu'il  ne  l'est  sur  la- 
terre  :  l'aiguille  s'arrêterait  à  la  division  correspondant  à  28ki,,3. 

Ce  que  nous  venons  de  dire  relativement  à  la  pesanteur  sur  la 
surface  du  soleil,  nous  pouvons  évidemment  le  répéter  sans  la 
moindre  difficulté  pour  les  diverses  planètes  et  pour  la  lune.  Le 
tableau  suivant  contient  les  résultats  auxquels  on  arrive  ainsi  : 


NOMS 

DIS  COI Pi  CELESTES. 

PESANTE in 

A     LA     SURFACE. 

|N  0  M  S 
dks  conrs  célestes. 

PESANTEUR 
A     LA     SUBFACE. 

Soleil 

28,30 
1,15 
0,91 
1,00 
0,50 

2,45 
1,09 
1,05 
1,10 
0,16 

§  301.  Perturbations  du  mouYement  de  la  lune.  —  Le 

mouvement  de  révolution  de  la  lune  autour  de  la  terre  est  dû  à 
l'attraction  que  la  terre  exerce  sur  la  lune.  L'orbite  de  la  lune 
serait  une  ellipse  ayant  la  terre  pour  foyer,  et  cette  orbite  serait 
décrite  conformément  à  la  loi  des  aires,  si  la  terre  et  la  lune  exis- 
taient seules  dans  l'espace.  L'existence  des  autres  corps  du  système 
planétaire,  et  surtout  du  soleil,  fait  qu'il  est  loin  d'en  être  ainsi  ; 
la  lune  éprouve  dans  son  mouvement  des  perturbations  considé- 
rables,beaucoup  plus  grandes  que  celles  qu'éprou  vent  les  planètes. 
La  lune  est  incomparablement  plus  rapprochée  de  la  terre  que  du 
soleil  ;  en  sorte  que,  si  la  masse  du  soleil  était  peu  différente  de 
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celle  de  la  terre,  il  ne  produirait  dans  le  mouvement  de  la  lune 
que  des  inégalités  à  peine  sensibles.  Mais  la  masse  du  soleil  est 
tellement  grande  par  rapport  à  celle  de  la  terre,  que  son  action 
perturbatrice  sur  lu  lune  produit  des  modifications  très-impor- 
tantes dans  le  mouvement  de  ce  satellite.  Aussi  le  calcul  de  toutes 
les  inégalités  du  mouvement  de  la  lune,  qui  ne  sont  pas  assez  pe- 
tites pour  pouvoir  être  négligées,  constitue-t-il  la  question  la 
plus  complexe  de  l'astronomie  mathématique. 

Nous  allons  voir  quelques  exemples  des  inégalités  que  l'action 
du  soleil  détermine  dans  le  mouvementde  la  lune.  Mais,  pour  cela, 
il  est  nécessaire  que  nous  nous  fassions  d'abord  une  idée  nette  de 
la  manière  dont  le  soleil  peut  agir  pour  produire  ces  inégalités. 

A  chaque  instant,  la  terre  et  la  lune,  attirées  toutes  deux  par 
le  soleil,  tombent  Tune  et  l'autre  vers  cet  astre  central.  Les  détails 
.dans  lesquels  nous  sommes  entré  précédemment  (§  291)  expli- 
quent suffisamment  ce  qu'on  doit  entendre  par  cette  chute  delà 
terre  et  de  la  lune  vers  le  soleil.  Si  les  attractions  du  soleil,  sur 
l'unité  de  masse  de  la  terre  et  sur  l'unité  de  masse  de  la  lune,  étaient 
égales  et  avaient  des  directions  parallèles,  la  chute  des  deux  corps 
vers  le  soleil  se  produirait  exactement  de  la  même  manière,  et  il 
n%en  résulterait  aucun  changement  dans  les  positions  relatives  de 
la  lune  et  de  la  terre  ;  la  lune  occuperait  successivement,  par 
rapporta  la  terre,  exactement  les  mômes  positions  que  si  le  soleil 
n'exerçait  son  attraction  sur  aucun  des  deux  corps.  Mais  il  n'en  est 
pas  ainsi  :  l'attraction  du  soleil  sur  l'unité  de  masse  de  la  lune  est 
tantôt  plus  grande,  tantôt  plus  petite  que  l'attraction  qu'il  exerce 
sur  l'unité  de  masse  de  la  terre,  suivant  que  la  distance  qui  le 
sépare  de  la  lune  est  plus  petite  ou  plus  grande  que  celle  qui 
existe  entre  la  terre  et  lui.  En  outre,  ces  attractions  ne  sont  pas 
dirigées  exactement  de  môme,  puisque  leurs  directions  passent 
toujours  par  le  centre  du  soleil  ;  il  n'y  a  d'exception  que  lorsque 
la  lune  est  en  opposition  ou  en  conjonction,  auquel  cas  les  direc- 
tions des  forces  qui  tendent  à  rapprocher  la  terre  et  la  lune  du 
soleil  se  confondent  en  une  seule.  Cette  différence  de  grandeur  et 
de  direction  des  actions  exercées  par  le  soleil  sur  l'unité  de  masse 
de  la  terre  et  de  la  lune,  doit  donc  occasionner  certaines  modifi- 
cations dans  la  position  que  la  lune  occupe  successivement  par 
rapport  à  la  terre.  Pour  arriver  à  la  connaissance  de  ces  modifi- 
cations, il  nous  suffira  de  raisonner  comme  on  le  fait  toutes  les 
fois  qu'il  s'agit  d'étudier  le  mouvement  relatif  d'un  corps  par  rap- 
port à  un  autre  corps  qui  est  lui-même  en  mouvement. 

Nous  imaginerons  donc  qu'on  attribue  à  l'ensemble  de  la  terre 
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et  de  la  lune  un  mouvement  commun,  égal  et  contraire  au  mou- 
vement que  possède  réellement  la  terre  autour  du  soleil  ;  les  po- 
sitions relatives  de  la  lune  et  de  la  terre  ne  seront  nullement  alté- 
rées paiTexistencedece  mouvement  commun  ;  mais  il  en  résultera 
que  la  terre  sera  réduite  au  repos,  et  que  le  mouvement  total  dont 
la  lune  se  trouvera  ainsi  animée  sera  précisément  le  mouvement 
que  nous  cherchons  à  étudier,  c'est-à-dire  le  mouvement  relatif 
de  la  lune  autour  de  la  terre.  Or,  attribuer  à  l'ensemble  de  la 
terre  et  delà  lune  un  mouvement  commun  égal  et  contraire  au 
mouvement  réel  de  la  terre,  cela  revient  à  appliquer,  à  chaque 
unité  de  masse  de  chacun  de  ces  deux  corps,  une  force  égale,* 
parallèle  et  de  sens  contraire  à  l'attraction  quèle  soleil  exerce  sur 
l'unité  de  masse  de  la  terre.  On  peut  donc  dire  que  le  mouve- 
ment relatif  de  la  lune  au  tour  de  la  terre  est  dû  aux  actions  simul- 
tanées de  trois  forces,  savoir:  \°  l'attraction  que  la  lune  éprouve 
de  la  part  de  la  terre  ;  2°  celle  qu'elle  éprouve  de  la  part  du  so- 
leil ;  3°  une  force  qui,  pour  chaque  unité  de  masse  de  la  lune,  est 
égale,  parallèle  et  de  sens  contraire  à  l'attraction  du  soleil  sur  l'u- 
nité de  masse  de  la  terre.  Si  le  mouvement  relatif  de  la  lune  au- 
tour de  la  terre  était  dû  uniquement  à  la  première  de  ces  trois 
forces,  il  s'effectuerait  conformément  aux  deux  premières  lois 
trouvées  par  Kepler  pour  le  mouvement  des  planètes  autour  du 
soleil.  Les  deux  dernières  forces  tendent  à  rendre  ce  mouvement 
différent  de  ce  qu'il  serait  si  la  première  agissait  seule;  la  résul- 
tante de  ces  deux  dernières  forces  constitue  donc  la  force  per- 
turbatrice due  à  la  présence  du  soleil,  c'est-à-dire  la  force  qui 
produit  toutes  les  perturbations  du  mouvement  de  la  lune  oc- 
casionnées par  l'action  de  cet  astre. 

§  302.  Passons  maintenant  à  l'examen  de  quelques-uns  des 
effets  produits  par  la  force  perturbatrice  dont  nous  venons  de 
parler. 

Lorsque  la  lune  est  en  conjonction,  elle  est  plus  rapprochée  du 
soleil  que  la  terre  ;  et,  par  conséquent,  l'unité  de  masse  de  la  lune 
est  plus  fortement  attirée  par  le  soleil  que  l'unité  de  masse  de  la 
terre.  Pour  avoir  la  force  perturbatrice  à  cet  instant,  il  faut, 
comme  nous  l'avons  dit,  chercher  la  résultante  de  l'attraction 
exercée  par  le  soleil  sur  la  lune,  et  d'une  force  qui,  pour  chaque 
unité  de  masse  de  la  lune,  est  égale,  parallèle  et  de  sens  contraire 
à  l'attraction  du  soleil  sur  l'unité  de  masse  de  la  terre.  La  pre- 
mière de  ces  deux  composantes  est  dirigée  de  la  lune  vers  le  so- 
leil; la  seconde  composante  est  plus  petite  que  la  première,  et 
lui  est  d'ailleurs  directement  opposée,  à  cause  de  la  position 
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particulière  que  nous  supposons  A  la  lune  :  la  résultante  de  ces 
deux  forces  est  donc  égale  A  l'excès  de  la  première  sur  la  se- 
conde, et  agit  dans  le  sens  de  la  première,  c'est-A-dire  qu'elle 
tend  A  éloigner  la  lune  de  la  terre. 

Lorsque  la  lune  est  en  opposition,  elle  est  plus  éloignée  du  so- 
leil que  la  terre  ;  et  par  suite  l'attraction  qu'elle  éprouve  de  li 
part  du  soleil  est  plus  petite  que  celle  qu'éprouve  la  terre  à  éga- 
lité de  masse  ;  la  force  que  nous  devons  composer  avec  l'attrac- 
tion du  soleil  sur  la  lune,  pour  avoir  la  force  perturbatrice,  est 
jlonc  plus  grande  que  cette  attraction,  et  lui  est  encore  directe- 
ment opposée  :  il  en  résulte  que,  dans  cette  nouvelle  position  de 
la  lune,  la  force  perturbatrice  tend  encore  A  l'éloigner  de  la  terre. 

Lors  des  quadratures,  la  terre  et  la  lune  étant  sensiblement  i 
la  môme  distance  du  soleil,  les  deux  composantes  de  la  force  per- 
turbatrice ont  la  même  valeur  ;  et,  comme  elles  sont  encore  à  peu 
près  directement  opposées  Tune  A  l'autre,  à  cause  de  la  grande 
distance  du  soleil,  il  s'ensuit  que  la  force  perturbatrice  est  très- 
petite  relativement  A  ce  qu'elle  est  lors  des  syzygies. 

D'après  cela,  on  voit  qu'en  moyenne  la  force  perturbatrice  due  à 
la  présence  du  soleil  tend  A  éloigner  la  lune  de  la  terre  ;  le  soleil 
soutient  la  lune  à  une  distance  de  la  terre  plus  grande  que  celleà 
laquelle  elle  se  trouverait  sans  l'action  de  cet  astre.  Mais  on  com- 
prend que  cette  action  du  soleil  sur  la  lune  doit  se  faire  sentir 
plus  ou  moins  énergiquement,  suivant  que  le  soleil  est  plus  ou 
moins  rapproché  de  la  terre  et  de  la  lune  ;  lorsque  le  soleil  esta 
son  périgée,  il  doit  soutenir  la  lune  à  une  plus  grande  distance 
de  la  terre  que  lorsqu'il  est  à  son  apogée.  L'orbite  de  la  lune  doit 
donc  se  contracter  peu  A  peu  pendant  tout  le  temps  que  le  soleil 
met  à  aller  de  son  périgée  à  son  apogée,  pour  se  dilater  ensuite 
pendant  que  le  soleil  revient  de  son  apogée  à  son  périgée. 

Ces  alternatives  d'augmentation  et  de  diminution  de  la  distance 
moyenne  de  la  lune  à  la  terre  amènent  des  changements  analo- 
gues dans  la  durée  de  la  révolution  sidérale.  La  troisième  loi  de 
Kepler,  qui  convient  aux  satellites  aussi  bien  qu'aux  planètes, 
montre  en  effet  que  plus  la  distance  moyenne  d'un  satellite  à  sa 
planète  est  petite,  moins  il  met  de  temps  à  faire  un  tour  entier 
autour  de  cette  planète.  La  durée  de  la  révolution  de  la  lune  au- 
tour de  la  terre  doit  donc  diminuer,  lorsque  son  orbite  se  con- 
tracte, et  augmenter,  au  contraire,  lorsque  son  orbite  se  dilate; 
cette  durée  doit  être  à  son  maximum  lorsque  le  soleil  est  à  son 
périgée,  c'est-à-dire  vers  le  1er  janvier,  et  à  son  minimum  six 
mois  pius  tard,  vers  le  lw  \u\ltet. 
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Ce  changement  périodique  dans  la  durée  de  la  révolution  de  la 
lune  est  une  des  inégalités  que  l'observation  a  fait  connaître  avant 
qu'aucune  considération  théorique  aitpu  en  indiquer  l'existence  ; 
c'est  l'inégalité  connue  sous  le  nom  d'équation  annuelle,  dont  la 
découverte  est  due  à  Tycho-Brahé  (§  215).  En  vertu  de  cette  iné- 
galité, la  durée  de  la  révolution  sidérale  de  la  lune,  évaluée  cha- 
que année  vers  le  1er  janvier,  surpasse  de  plus  d'un  quart  d'heure 
la  valeur  qu'on  lui  trou  ve,  lorsqu'on  la  détermine  vers  le  i er  j  uillet. 

§  303.  Nous  avons  dit  (§211)  que  la  durée  de  la  révolution  si- 
dérale de  la  lune  diminue  peu  à  peu  depuis  l'époque  des  plus  an- 
ciennes observations.  La  théorie  de  la  gravitation  universelle  a 
assigné  la  cause  de  cette  accélération  continuelle  du  moyen  mou- 
vement de  la  lune.  Voici  en  quoi  elle  consiste  : 

Nous  venons  devoir  que,  chaque  année,  le  moyen  mouvement 
de  la  lune  s'accélère  et  se  ralentit,  suivant  que  le  soleil  s'éloigne 
ou  se  rapproche  de  la  terre.  Si  l'orbite  que  décrit  la  terre  autour 
du  soleil  restait  toujours  la  môme,  il  est  clair  que  le  moyen  mou- 
vement de  la  lune  reprendrait,  à  la  fin  de  chaque  année,  exacte- 
ment la  valeur  qu'il  avait  au  commencement  de  cette  année  ;  en 
sorte  que,  au  boutd'un  nombre  quelconque  d'années,  il  se  retrou- 
verait toujours  égala  ce  qu'il  était  d'abord.  11  est  vrai  que  le  grand 
axe  de  l'orbite  de  la  terre  ne  varie  pas  (§  298);  mais  il  n'en  est 
pas  de  même  de  son  excentricité,  qui  prend,  de  siècle  en  siècle, 
des  valeurs  de  plus  en  plus  petites.  Le  changement  de  forme  qui 
en  résulte  pour  l'orbite  de  la  terre  fait  quelaquanlité  dont  la  dis- 
tance de  la  lune  à  la  terre  est  augmentée,  en  moyenne,  par  l'ac- 
tion perturbatrice  du  soleil,  n'est  pas  la  même  d'une  année  à  une 
autre  :  à  égalité  de  grand  axe  de  l'orbite  terrestre,  le  soleil  sou- 
tient la  lune  à  une  distance  de  la  terre,  d'autant  plus  grande, 
que  l'eJcéhfricïté  de  cette  orbite  a  une  plus  grande  valeur.  La  di- 
minution continuelle  de  cette  excentricité  entraîne  donc  une  di- 
minution correspondante  de  la  distance  moyenne  de  la  lune  à  la 
terre,  et,  par  conséquent,  une  diminution  de  la  durée  de  sa  révo- 
lution sidérale.  Le  calcul  a  fait  voir  que  l'accélération  du  moyen 
mouvement  de  la  lune,  occasionnée,  comme  nous  venons  de  le 
dire,  par  la  variation  séculaire  de  l'excentricité  de  l'orbite  terres- 
tre, a  sensiblement  la  môme  valeur  que  celle  que  l'observation  a 
indiquée  dans  le  mouvement  de  noire  satellite. 

La  diminution  progressive  de  l'excentricité  de  l'orbite  de  la  terre 
ne  doit  pas  persister  indéfinimeut.  Ainsi  que  nous  l'avons  dit 
(§  298),  les  inégalités  séculaires  des  excentricités  des  uUo&te& 
sont  périodiques  ;  l'excentricité  de  la  terre,  a^  *KWt  wlw;^^' 
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«rinué  pendantun  certain  nombre  de  siècles,  augmentera  ensuite 
pendant  longtemps,  pour  diminuer  encore  à  une  époque  plus  re- 
culée» et  ainsi  de  suite.  Le  moyen  mouvement  de  la  lune  ne 
«'accélérera  donc  pas  constamment  ;  il  commencera  à  se  ralentir, 
lorsque  l'excentricité  de  l'orbite  terrestre  cessera  de  diminuer 
pour  entrer  dans  sa  période  d'accroissement  ;  il  s'accélérera  de 
nouveau,  plus  tard,  lorsque  l'excentricité  de  la  terre  recommen- 
cera à  décroître,  et  ainsi  de  suite. 

-  §  304.  Nous  pouvons  encore  nous  rendre  compte  facilement  de 
la  manière  dont  la  rétrogradation  des  nœuds  de  l'orbite  de  la  inné 
(§  209)  est  produite  par  l'action  perturbatrice  du  soleil. 

Soit  S  le  soleil,  fig.  354,  T  la  terre,  EE  le  plan  de  l'écliptiqne, 
et  NLN'L'  l'orbite  de  la  lune,  qui  coupe  le  plan  de  l'écliptique 
suivant  la  ligne  des  nœuds  NN'.  Considérons  la  lune  en  un  pointL 
de  la  partie  de  son  orbite  qui  est  la  plus  rapprochée  du  soleil. 
Représentons  l'attraction  du  soleil  sur  la  lune  par  la  ligne  LA  ;la 
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Fig.  356, 


force  qui,  pour  chaque  unité  de  masse,  est  égale,  parallèle  et  de 
sens  contraire  à  l'attraction  du  soleil  sur  l'unité  de  masse  de  la 
terre,  sera  représentée  par  la  ligne  LB,  parallèle  à  ST,  et  un  peu 
plus  petite  que  LÀ,  parce  que  la  terre  est  ici  supposée  plus  loin 
du  soleil  que  la  lune.  La  force  perturbatrice,  qui  est  la  résultante 
des  forces  LA.  et  LB,sera  donc  représentée  par  la  diagonale  LCdu 
parallélogramme  LACB,  et  Ton  voit  qu'elle  tend  à  rapprocher  la 
lune  du  plan  de  l'écliptique.  Sous  l'action  de  cette  force,  la  lu  ne  ne 
reste  pas  dansle  plan.meu&  ^w\&tax?fe'\,fe\.^w  Vase  qu'elle  vient 
dé  parcourir  avant  d'arrivé*  wvY»  \  vi\\tt\  &&  ^taàs*\*2K\&vr 
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tué  dans  ce  plan,  elle  décrit  un  arc  LF  compris  enlre  l'arc  LO  et 
le  plan  de  l'écliptique  ;  les  choses  se  passent  comme  si  le  plan 
NLT,  dans  lequel  se  mouvait  la  lune  avant  d'arriver  en  L,  tour- 
nait autour  de  la  ligne  LT,  pour  prendre  la  position  NtLT.  Il  en  ré- 
sulte que,  par  suite  de  l'action  de  la  force  perturbatrice  LC,  la 
ligne  des  nœuds  NT  prend  la  position  NT:  cette  ligne  a  donc 
tourné  autour  de  la  terre,  dans  le  plan  de  l'écliptique,  en  sens 
contraire  du  sens  dans  lequel  la  lune  se  meut,  c'est-a-dire  qu'elle 
a  rétrogradé. 

Si  nous  considérons  encore  la  lune  en  L',  dans  la  partie  de  son 
orbite  qui  est  la  plus  éloignée-du  soleil,  nous  arriverons  au  même 
résultat.  L'B'  et  L'A'  seront  les  deux  composantes  de  la  force  per- 
turbatrice, la  seconde  étant  un  peu  plus  grande  que  la  première, 
parce  que  la  terre  est  plus  près  du  soleil  que  la  lune  ;  sous  l'ac- 
tion de  la  résultante  L'C  de  ces  deux  forces,  résultante  qui  tend 
encore  à  rapprocher  la  lune  du  plan  de  l'écliptique,  elle  décrit 
l'arc  L'E'  compris  entre  ce  plan  et  l'arc  L'D'  qu'elle  aurait  décrit, 
si  la  force  perturbatrice  n'eût  pas  agi.  Il  est  aisé  de  voir  qu'il  en 
résulte  encore  un  déplacement  de  la  ligne  des  nœuds  autour  de 
la  tefre,  et  dans  le  sens  rétrograde. 

Ainsi,  lorsque  la  lune  se  trouve  dans  la  partie  de  son  orbite  qui 
est  la  plus  rapprochée  du  soleil,  ou  bien  dans  la  partie  qui  en  est 
la  pluséloignée,  c'est-à-dire  lorsqu'elle  est  dans  les  positions  aux- 
quelles correspond  la  plus  grande  intensité  de  la  force  perturba- 
trice, l'action  de  cette  force  donne  toujours  lieu  à  une  rétrograda- 
tion des  nœuds  ;  les  nœuds  doivent  donc,  en  définitive,  rétrograder 
d'une  certaine  quantité  à  chaque  révolution  de  la  lune  autour  de 
la  terre.  11  faut  ajouter  que,  non-seulement  on  comprend  par  ces 
considérations  comment  l'action  perturbatrice  du  soleil  déter- 
minela  rétrogradation  des  nœuds  de  la  lune;  mais  encore  la  vitesse 
de  ce  mouvement  rétrograde,  calculée  d'après  l'action  du  soleil, 
est  exactement  la  même  que  celle  qui  est  fournie  par  l'observa- 
tion du  pbénomone. 

Le  changement  de  position  de  la  lune  par  rapport  au  soleil, 
pendant  qu'elle  parcourt  son  orbite  autour  de  la  terre,  fait  que  les 
nœuds  ne  se  déplacent  pas  toujours  avec  la  même  vitesse  ;  leur 
mouvement  rétrograde  est  plus  ou  moins rapideaux  diverses  épo- 
ques de  chaque  révolution  de  la  lune.  En  même  temps,  quoique, 
en  moyenne,raction  perlurbatricedu  soleil  ne  fasse  pas  varier  l'in- 
clinaison de  l'orbite  de  la  lune  sur  l'écliptique,  elle  produit  cepen- 
dant une  altération  périodique  de  celte  inclinaison.  Ce  sont  ces 
deux  effets  de  l'action  perturbatrice  du  soleil  qui  constituent  la 
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nutation  de  l'orbite  lunaire  dont  dous  avons  parlé  précédem- 
ment (§  210). 

$  303.  €**•»•  ém  1a  préeeutost  *«•  6«miMxe«  «t  4e  la  m- 
laiton  4«  l'axe  «•  la  tors*.  —  Oo  démontre  en  mécanique 
que,  li  un  corps  solide,  entièrement  libre,  tourne  autour  d'une 
ligoedroite  placée  toujours  de  la  même  manière  à  son  intérieur,  ♦ 
cet  axe  de  rotation  doit  observer  aussi  constamment  la  même  di- 
rection dans  l'espace,  à  moins  que  le  corps  ne  soit  soumis  i  l'ac- 
tion de  quelque  force  qui  tendeicbanger  cette  direction.  Or,  on  sait 
que  l'axe  de  rotation  de  la  terre  passe  toujours  par  les  mêmes 
points  de  sa  masse  ;  car  s'il  en  était  autrement,  si  les  pôles  de  la 
terre  se  déplaçaient  sur  la  surface  du  globe,  il  en  résulterait  des 
changements  dans  les  valeurs  des  latitudes  géographiques  des  di- 
vers lieux,  changements  que  la  mesure  de  ces  latitudes,  à  diverses 
époque",  aurait  mis  en  évidence.  L'observation  n'ayant  jamais  in- 
diqué la  moindre  variation  dans  la  latitude  de  chaque  lien  delà 
terre, on  en  concl  u  t  nécessairement  que  la  ligne  des  pôles  ne  change 
pas  de  position  à  l'intérieur  du  globe  terrestre.  Il  s'ensuit  que 
l'axe  du  monde  ne  devrait  pas  changer  de  direction  dans  l'espace, 
qu'il  devrait  toujours  aller  passer  parles  mêmes  points  du  ciel,  si 
aucune  force  n'agissait  sur  la  terre  de  manière  à  détruire  cette 
invariabilité  de  direction  de  son  axe  de  rotation.  Les  phénomènes 
delà  précession  des  équinoxeset  delà  nutation  de  l'axe  de  la  terre, 
que  nous  avous  dé.-rits  précédemment  (§§  162  el  173),  doivent 
donc  tenir  à  l'action  de  certaines  forces  perturbatrices,  qui  ten- 
dent constamment  à  modifier  la  rotation  de  la  terre,  en  chan- 
geant la  direction  de  l'axe  autour  duquel  cette  rotation  s'effectue. 

On  a  reconnu  que  c'est  l'aplatissement  de  la  terre  qui  est  la 
cause  de  ce  changement  de  direction  de  son  axe  Si  la  terre  était 
exactement  sphérique,  et  que  la  matière  dont  elle  est  formée  fût 
répartie  régulièrement  autour  de  son  centre,  il  est  clair  que  les 
actions  exercées  par  un  astre  quelconque,  le  soleil,  par  exemple, 
sur  ses  diverses  molécules,  se  composeraient  toujours  en  une 
force  unique  passant  par  son  centre  ;  et  que  cette  force  résul- 
tante ne  ferait  que  modifier,  à  chaque  instant,  le  mouvement  du 
centre  de  la  terre  dans  l'espace,  sans  exercer  aucune  influence 
sur  sa  rotation  autour  de  ce  point.  Le  défaut  de  sphéricité  de  la 
terre  fait  que  les  choses  ne  se.  passent  pas  précisément  de  cette 
manière,  ainsi  que  nous  allons  l'expliquer, 

Le  globe  terrestre,  en  raison  de  son  aplatissement,  peut  être 
regardé  comme  formé  d'une  sphère  recouverte  d'un  bourrelet  qui 
s'étend  tout  du  long  de  l'équateur,  en  s'amincissant,  de  part  et 
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d'autre  de  ce  grand  cercle,  jusqu'à  se  réduire  à  une  épaisseur 
nulle,  près  des  deux  pôles  P,  F,  fig.  3h7.  Si  l'oiTprend  dans  ce 
bourrelet  une  petite  masse  M,  située, 
par  exemple,  dans  le  voisinage  de  l'é- 
quateur,  on  voit  que  cette  masse,  par- 
ticipant au  mouvement  de  rotation  de 
la  terre,  décrit  une  circonférence  de 
cercle  autour  de  Taxe  PP'  ;  on  peu  t  l'as- 
similer, jusqu'à  un  certain  point,  à  un 
satellite  delà  terrequi  se  mouvrait  dans 
le  plan  de  l'équaleur  terrestre.  Le  so- 
leil, en  agissant  sur  ce  satellite,  dont 
l'orbite  est  inclinée  sur  le  plan  de 
récliptique,doitproduireunerétrogradationdeses  nœuds,  comme 
cela  a  lieu  pour  la  lune(§  304).  Toute  autre  masse  prise  dans  le 
bourrelet  dont  nous  avons  parlé,  et  considérée  comme  un  satellite 
de  la  terre,  éprouverait  évidemment,  de  la  part  du  soleil,  un  effet 
analogue  à  celui  que  nous  venons  d'indiquer  pour  la  petite 
masse  M  :  l'intersection  du  plan  de  son  orbite  avec  le  plan  de  l'é- 
cliptique  changerait  progressivement  de  direction  dans  ce  der- 
nier plan,  en  tournant  dans  le  sens  rétrograde. 

Les  diverses  masses  qui  composent  le  bourrelet  élant  liées  les 
unes  aux  autres  de  manière  à  former  un  tout  solide,  la  rétrogra- 
dation qu'aurait  éprouvée  la  ligne  des  nœuds  relativeà  chacune 
d'elles,  si  elles  eussent  été  indépendantes  les  unes  des  autres,  doit 
persister  après  leur  réunion;  c'est-à-dire  que  le  bourrelet,  con- 
sidéré seul,  indépendamment  de  la  masse  sphérique  qui  est  à 
son  intérieur,  présenterait,  dans  son  mouvement  de  rotation  au- 
tour de  PP',  une  circonstance  analogue  à  la  rétrogradation  des 
orbites  circulaires  de  ses  diverses  parties  :  l'intersection  du  plan 
de  l'équaleur  de  ce  bourrelet  avec  le  plan  de  l'écliplique  rétrogra- 
derait dans  ce  dernier  plan.  Si  l'on  imagine  enfin  que  le  bour- 
relet soit  invariablement  lié  à  la  masse  sphérique  qu'il  enve- 
loppe, on  voit  qu'il  devra  nécessairement  l'entraîner  dans  son 
mouvement  rétrograde;  seulement, la  vitesse  de  ce  mouvement 
sera  beaucoup  diminuée  par  l'adjonction  de  ce  noyau  sphérique, 
dont  la  masse  est  extrêmement  grande,  relativement  à  celle  du 
bourrelet.  On  voit,  par  là,  comment  l'action  du  soleil  sur  les  dif- 
férentes parties  du  renflement  que  la  terre  présente  tout  du  long 
de  l'équaleur,  et  qui  s'étend,  de  part  et  d'autre  de  ce  grand  cer- 
cle, en  s'amiucissant  de  plus  eu  plus,  occasionne  un  mouvement 
rétrograde  de  l'intersection  du  plan  de  l'équaleur  avec  le  plan  de 
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l'écliptique,  c'est-à-dire  delà  ligne  des  équitioxes  ;  ce  mouvement 
est  précisément  celui  que  nous  avons  étudié  précédemment  sous 
le  nom  de  précession  des  équinoxes,  et  que  l'observation  a  dé- 
voilé aux  astronomes,  bien  longtemps  avant  qu'on  ait  pu  en  as- 
signer la  cause. 

La  lune,  en  agissant  comme  le  soleil  sur  les  diverses  parties  du 
renflement  équatorial  de  la  terre,  tend  à  produire  un  effet  ana- 
logue. Mais  le  changement  assez  rapide  de  la  position  du  plan  de 
son  orbite,  par  rapport  au  pian  de  l'écliplique,  fait  que  le  résul- 
tat de  son  action  sur  la  partie  renflée  du  globe  terrestre  ne  sait 
pas  les  mêmes  lois  que  le  résultat  de  l'action  du  soleil.  Tandis  que 
le  soleil  détermine  un  mouvement  progressif  des  équinoxes  dans 
le  sens  rétrograde,  sans  changement  de  l'angle  compris  entre  l'é- 
quateur  terrestre  et  l'écliptique,  la  lune  au  contraire  communi- 
que aux  équinoxes  un  mouvement  périodique,  et  Tait  en  même 
temps  varier  périodiquement  l'obliquité  de  l'équateur  sur  l'é- 
cliplique :  les  périodes  de  ce  mouvement  des  équinoxes  et  de  la 
variation  de  l'obliquité  de  l'écliptique  sont  d'ailleurs  les  mômes, 
et  égales  chacune  à  la  durée  de  la  révolution  sidérale  des 
nœuds  de  l'orbite  lunaire,  c'est-à-dire  à  l'intervalle  de  temps 
que  l'orbite  de  la  lune  partant  d'une  position  quelconque  em- 
ploie à  y  revenir.  En  un  mot,  tandis  que  le  soleil,  en  agissant 
sur  la  partie  renflée  de  la  terre,  produit  la  précession  des  équi- 
noxes. la  lune,  par  une  action  analogue,  donne  lieu  à  la  nutalion 
de  Taxe  de  la  terre. 

§306.  Cause  4e  l'aplatissement  de  la  terre.  —  Les  phé- 
nomènesgéologiques  nous  portentà  croire  que  la  terre  était  primi- 
tivement fluide,  et  que  ceji'est  que  par  le  refroidissement  que  sa 
surface  s'est  solidifiée.  Cette  fluidité  primitive  de  la  terre,  combi- 
née avec  son  mouvement  de  rotation  sur  elle-même,  permet 
d'expliquer  facilement  la  forme  légèrement  aplatie  que  présente 
sa  surface. 

Une  masse  fluide,  dont  les  diverses  parties  s'attirent  les  unes  les 
autres,  tend  naturellement  à  prendre  la  forme  d'une  sphère  en 
vertu  de  ces  attractions  mutuelles.  C'est  ainsi  que  les  gouttes  de 
pluie,  pendant  qu'elles  tombent,  prennent  exactement  la  forme 
sphérique,  comme  on  le  reconnaît  parle  phénomène  del'arc-en- 
ciel,  qui  serait  inexplicable  sans  cela.  La  fabrication  du  plomb  de 
chasse,  qui  consiste  a  laisser  tomber  des  gouttes  de  plomb  fondu 
d'une  hauteur  assez  grande  pour  qu'elles  puissent  se  solidifier 
pendant  qu'elles  sont  en  mouvement,  repose  sur  cette  môme 
propriété.  La  terre  devait  donc  tendre  aussi  4  prendre  la  forme 
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d'une  sphère  parfaite,  lorsque  son  état  de  fluidité  permettait  à 
ses  diverses  molécules  de  se  mouvoir  facilement  les  unes  par 
rapport  aux  autres. 

Mais  le  mouvement  de  rotation  dont  la  terre  était  animée  ne 
lui  a  pas  laissé  prendre  exactement  celte  forme.  Chaque  molé- 
cule éprouvait  l'action  d'une  force  centrifuge  résultant  de  son 
mouvement  circulaire  autour  de  l'axe  de  rotation  de  la  masse 
tout  entière;  et  cette  force  a  dû  modifier  la  forme  que  la  terre 
aurait  prise,  si  ses  diverses  molécules  n'eussent  été  soumises 
qu'à  leurs  actions  mutuelles.  La  force  centrifuge  tendant  à  éloi- 
gner les  molécules  de  la  terre  de  Taxe  autour  duquel  s'effec- 
tuait leur  mouvement  commun  de  rotation,  il  en  est  résulté  un 
renflement  vers  l'équateur  et  un  aplatissement  vers  les  pôles.  La 
terre  s'est  arrêtée  à  une  figure  d'équilibre  telle  que  la  résul- 
tante de  l'attraction  exercée  par  la  masse  entière  sur  une  molé- 
cule située  en  un  point  quelconque  de  sa  surface  et  de  la  force 
centrifuge  relative  à  cette  molécule,  fût  dirigée  perpendiculai- 
rement à  la  surface  en  ce  point. 

La  théorie  indique  que,  en  vertu  de  cette  action  des  forces  cen- 
trifuges, la  surface  de  la  terre  a  dû  prendre  la  forme  d'un  ellip- 
soïde de  révolution  aplati  ayant  pour  axe  de  figure  son  axe  de 
rotation.  La  solidification  successive  des  matières  situées  à  la 
surface  du  globe,  ou  près  de  cette  surface,  s'est  effectuée  ensuite 
sans  modifier  sensiblement  la  forme  de  cette  surface;  et  c'est 
ainsi  que  la  terre  est  arrivée  à  l'état  où  nous  la  voyons  mainte- 
nant, sans  cesser  de  présenter  l'aplatissement  que  son  mouve- 
ment de  rotation  lui  avait  donné  tout  d'abord. 

Les  eaux  de  la  mer  se  trouvent  encore  actuellement  dans  les 
conditions  où  se  trouvait  toute  la  masse  de  la  terre  lorsqu'elle  était 
entièrement  fluide.  L'équilibre  de  ces  eaux  s'établit  conformé- 
mentàlacondition  qui  vient  d'ôlreindiquée  il  n'y  a  qu'un  instant; 
et  la  forme  de  leur  surface  est  sensiblement  la  môme  que  celle 
quepréscn.tait  la  surface  de  la  terre  avant  de  s'être  solidifiée.  C'est 
ce  qui  fait  que  cette  surface  de  la  mer,  en  la  supposant  prolongée 
partout,  ne  s'écarte  pas  beaucoup  de  la  surface  des  continents,  et 
que  nous  a^ons  pu  la  prendre  comme  étant  la  forme  d'ensemble 
de  la  surface  du  globe  terrestre  (§  94).  Nous  avons  vu  que  les  di- 
verses mesures  effectuées  sur  la  terre  confirment  les  indications  de 
la  théorie,  en  montrant  que,  sauf  les  irrégularités  accidentelles, 
la  surface  du  globe  est  sensiblement  un  ellipsoïde  de  révolution 
aplati  ayant  la  ligne  des  j  oies  poyr  axe  de  figure  (§  109). 

§  307.  Variation  de  l'internllé  de  la  pesanteur  mr  la 
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rarface  4e  la  terre.  —  L'aplatissement  de  la  terre,  el  la  force 
centrifuge  résultant  de  son  mouvement  de  rotation  sur  elle-même, 
contribuent  à  faire  varier  l'intensité  de  la  pesanteur  sur  la  surface 
du  globe.  Comparons,  par  exemple,  deux  molécules  de  même 
masse,  situées  l'une  à  l'un  des  pôles  de  la  terre,  et  l'autre  en  un 
point  de  l'équateur.  L'attraction  que  la  masse  totale  de  la  terre 
exerce  sur  la  première  de  ces  molécules  est  plus  grande  que  celle 
qu'elle  exerce  sur  la  seconde,  parce  que  le  rayon  terrestre  qui 
aboutit  au  pôle  est  plus  petit  que  le  rayon  de  l'Equateur;  d'un 
autre  côté,  la  molécule  qui  se  trouve  au  pôle  n'éprouve  pas  l'effet 
de  la  force  centrifuge,  tandis  que  cette  force  agit  sur  la  molécule 
située  sur  l'équateur,  et  contre-balance  ainsi  une  portion  de  la 
force  qui  provient  de  l'at traction  de  la  masse  de  la  terre  sur  cette 
molécule  :  donc,  pour  cette  double  raison,  la  force  en  vertu  de  la- 
quelle la  molécule  située  au  pôle  tend  à  se  rapprocher  du  centre 
delà  terre  est  plus  grande  que  la  force  analogue  relative  à  la  mo- 
lécule située  à  l'équateur. 

Lorsqu'on  s'éloigne  de  l'un  des  pôles  de  la  terre,  pour  se  rap- 
procher de  l'équateur,  on  se  trouve  à  des  distances  de  plus  en  plus 
grandes  du  centre  de  la  terre;  en  outre,  la  force  centrifuge  aug- 
mente de  plus  en  plus:  il  s'ensuit  que  la  résultante  de  l'attraction 
exercée  parla  masse  totale  de  la  terre  et  de  la  force  centrifuge, 
résultante  qui  n'est  autre  chose  que  ce  qu'on  nomme  la  pesan- 
teur, a  une  intensité  de  plus  en  plus  petite.  Cette  diminution 
progressive  de  l'intensité  de  la  pesanteur,  à  mesure  qu'on  se 
rapproche  de  l'équateur,  a  été  confirmée  par  l'expérience  de 
la  manière  suivante  : 

La  durée  des  petites  oscillations  d'un  pendule  (§7)  dépend  évi- 
demment de  la  grandeur  de  la  force  qui  agit  sur  le  corps  sus- 
pendu à  l'extrémité  du  fil,  et  qui  détermine  ces  oscillations  ;  plus 
cette  force  sera  grande,  plus  le  temps  employé  par  le  pendule  à 
faire  une  oscillation  complète  sera  court,  toutes  choses  égales 
d'ailleurs.  On  comprend  donc  que  l'observation  du  mouvement 
d'unpendule,  en  unlieu  quelconque,  permette  dedéterminerl'in- 
tensité  de  la  pesanteur  en  ce  lieu  ;  et  que,  en  répétant  l'observa- 
tion en  différents  lieux  delà  terre,  on  puisse  constater  que  l'in- 
tensité de  la  pesanteur  varie  réellement  comme  nous  venons  de 
l'indiquer.  C'est  ce  qui  est  arrivé  en  effet.  Il  résulte  des  observa- 
tions nombreuses  qui  ont  été  faites  dans  un  grand  nombre  de  lo- 
calités, que  la  wtesse  arquise  par  un  corps  après  une  seconde  de 
chute  esl  de  9m,l$0\  parsecondeà  l'équateur,  et  de  9in,  8308  par 
seconde  au  pôle.  On  sait  qu'a.  V&râ  celte  vitesse  que  la  pesanteur 
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d'une  sphère  parfaite,  lorsque  son  état  de  fluidité  permettait  à 
ses  diverses  molécules  de  se  mouvoir  facilement  les  unes  par 
rapport  aux  autres. 

Mais  le  mouvement  de  rotation  dont  la  terre  était  animée  ne 
lui  a  pas  laissé  prendre  exactement  cette  forme.  Chaque  molé- 
cule éprouvait  l'action  d'une  force  centrifuge  résultant  de  son 
mouvement  circulaire  autour  de  l'axe  de  rotation  de  la  masse 
tout  entière;  et  cette  force  a  dû  modifier  la  forme  que  la  terre 
aurait  prise,  si  ses  diverses  molécules  n'eussent  été  soumises 
qu'à  leurs  actions  mutuelles.  La  force  centrifuge  tendant  à  éloi- 
gner les  molécules  de  la  terre  de  Taxe  autour  duquel  s'effec- 
tuait leur  mouvement  commun  de  rotation,  il  en  est  résulté  un 
renflement  vers  l'équateur  et  un  aplatissement  vers  les  pôles.  La 
terre  s'est  arrêtée  à  une  figure  d'équilibre  telle  que  la  résul- 
tante de  l'attraction  exercée  par  la  masse  entière  sur  une  molé- 
cule située  en  un  point  quelconque  de  sa  surface  et  de  la  force 
centrifuge  relative  à  cette  molécule,  fût  dirigée  perpendiculai- 
rement à  la  surface  en  ce  point. 

La  théorie  indique  que,  en  vertu  de  cette  action  des  forces  cen- 
trifuges, la  surface  de  la  terre  a  dû  prendre  la  forme  d'un  ellip- 
soïde de  révolution  aplati  ayant  pour  axe  de  figure  son  axe  de 
rotation.  La  solidification  successive  des  matières  situées  à  la 
surface  du  globe,  ou  près  de  cette  surface,  s'est  effectuée  ensuite 
sans  modifier  sensiblement  la  forme  de  cette  surface;  et  c'est 
ainsi  que  la  terre  est  arrivée  à  l'état  où  nous  la  voyons  mainte- 
nant, sans  cesser  de  présenter  l'aplatissement  que  son  mouve- 
ment de  rotation  lui  avait  donné  tout  d'abord. 

Les  eaux  de  la  mer  se  trouvent  encore  actuellement  dans  les 
conditions  où  se  trouvait  toute  la  masse  de  la  terre  lorsqu'elle  était 
entièrement  fluide.  L'équilibre  de  ces  eaux  s'établit  conformé- 
mentàlacondition  qui  vient  d'êtreindiquée  il  n'y  a  qu'un  instant; 
et  la  forme  de  leur  surface  est  sensiblement  la  môme  que  celle 
que  présentai  lia  surface  de  la  terre  avant  de  s'être  solidifiée.  C'est 
ce  qui  fait  que  cette  surface  delà  mer,  en  la  supposant  prolongée 
partout,  ne  s'écarte  pas  beaucoup  de  la  surface  des  continents,  et 
que  nous  a^ns  pu  la  prendre  comme  étant  la  forme  d'ensemble 
de  la  surface  du  globe  terrestre  (§  94).  Nous  avons  vu  que  les  di- 
verses mesures  effectuées  sur  la  terre  confirment  les  indications  de 
la  théorie,  en  montrant  que,  sauf  les  irrégularités  accidentelles, 
la  surface  du  globe  est  sensiblement  un  ellipsoïde  de  révolution 
aplati  ayant  la  ligne  des  j  oies  poyr  axe  de  figure  (§  109). 

§307.  Variation  de  l'intensité  de  la  pesanteur  sur  la 
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osciller  continuellement  de  pari  et  d'autre  de  la  position  invaria- 
ble qu'il  prendrait  s'il  n'était  soumis  qu'à  l'attraction  de  la  terre 
et  à  la  force  centrifuge.  Le  calcul  montre  que  le  plus  grand  angle 
formé  par  deui  des  positions  que  le  fil  à  plomb  prend  ainsi  suc- 
cessivement, n'est  qu'une  très- petite  fraction  de  seconde  ;  cet 
angle  est  trop  petit  pour  que  le  changement  de  direction  du  fil 
puisse  être  aperçu,  quelque  soin  que  Ton  mette  à  l'observer. 

Le  fil  À  plomb  n'est  pas  le  seul  instrument  dont  on  puisse  se 
servir  pour  reconnaître  Je  changement  de  direction  de  la  verti- 
cale ;  un  niveau  à  bulle  d'air,  ou  même  un  niveau  d'eau,  pourrait 
également  être  employé  pour  le  manifester  :  mais  l'extrême  pe- 
titesse de  la  déviation  totale  du  fil  aplomb,  due  aux  actions 
combinées  du  soleil  et  de  la  lune,  fait  que  les  niveaux  les  plus 
sensibles  dont  nousjaous  servions  habituellement  ne  nous  indi- 
queraient aucunement  l'existence  de  cette  déviation.  On  com- 
prend cependant  que  si  un  niveau  avait  des  dimensions  suffisam- 
ment grandes;  si,  par  exemple,  sa  longueur  était  égale  à  la  dis- 
tance qui  sépare  l'Europe  de  l'Amérique,  le  changement  périodi- 
que qu'éprouve  la  direction  de  la  verticale  pourrait  devenir  facile 
à  apprécier  à  l'aide  de  cet  immense  niveau  :  on  devrait  voir  la 
surface  du  liquide,  dans  cet  instrument,  s'élever  et  s'abaisser  pé- 
riodiquement à  chacune  de  ses  extrémités.  Or,  ce  niveau  est  réa- 
lisé par  l'océan  Atlantique,  qui  s'étend  en  effet  de  l'Europe  à  l'A- 
mérique ;  les  oscillations  de  la  surface  de  l'Océan,  qui  constituent 
le  phénomène  des  marées,  ne  sont  autre  chose  que  les  mouvements 
occasionnés  dans  le  liquide  par  le  changement  périodique  deladi- 
rection  de  la  verticale,  résultant  des  actions  du  soleil  et  de  la  lune. 

§  309.  Après  nous  être  fait  cette  idée  générale  de  la  cause  des 
oscillations  périodiques  de  la  surface  de  la  mer,  cherchons  à 
analyser  le  phénomène  plus  en  détail,  afin  de  reconnaître  quelles 
sont  les  diverses  particularités  qu'il  doit  présenter. 

Supposons  que  la  mer  s'étende  sur  toute  la  surface  du  globe 
terrestre,  et  que  la  lune  agisse  seule  pour  produire  les  mouve- 
ments périodiques  dont  nous  nous  occupons.  La  surface  générale 
des  mers  ne  dilîérant  pas  beaucoup,  dans  son  ensemble,  de  la  sur- 
face d'une  sphère,  les  oscillations  que  la  lune  y  détermine  doivent 
évidemment  être  à  très-peu  près  les  mômes  que  si  cette  surface 
était  rigoureusement  sphérique  :  en  sorte  que,  pour  étudier  ces 
oscillations,  nous  pouvons  nous  placer  dans  ce  cas  simple,  et  faire 
abstraction  de  l'aplatissement  et  des  diverses  irrégularités  acci- 
dentelles de  la 'surface  de  la  mer. 

Le  corps  pesant  suspendu  aYe\Vt&»U&  du  fil  à  plomb,  que  nous 
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et  de  la  lune  un  mouvement  commun,  égal  et  contraire  au  mou- 
vement que  possède  réellement  la  terre  autour  du  soleil;  les  po- 
sitions relatives  de  la  lune  et  de  la  terre  ne  seront  nullement  alté- 
rées par  l'existence  de  ce  mouvement  commun;  mais  il  en  résultera 
que  la  terre  sera  réduite  au  repos,  et  que  le  mouvement  total  dont 
la  lune  se  trouvera  ainsi  animée  sera  précisément  le  mouvement 
que  nous  cherchons  à  étudier,  c'est-à-dire  le  mouvement  relatif 
de  la  lune  autour  de  la  terre.  Or,  attribuer  à  l'ensemble  de  la 
terre  et  delà  lune  un  mouvement  commun  égal  et  contraire  au 
mouvement  réel  de  la  terre,  cela  revient  à  appliquer,  à  chaque 
unité  de  masse  de  chacun  de  ces  deux  corps,  une  force  égale/ 
parallèle  et  de  sens  contraire  à  l'attraction  que  le  soleil  exerce  sur 
l'unité  de  masse  de  la  terre.  On  peut  donc  dire  que  le  mouve- 
ment relatif  de  la  lune  autour  de  la  terre  est  dû  aux  actions  simul- 
tanées de  trois  forces,  savoir:  1°  l'attraction  que  la  lune  éprouve 
de  la  part  de  la  terre  ;  2°  celle  qu'elle  éprouve  de  la  part  du  so- 
leil ;  3°  une  force  qui,  pour  chaque  unité  de  masse  de  la  lune,  est 
égale,  parallèle  et  de  sens  contraire  à  l'attraction  du  soleil  sur  l'u- 
nité de  masse  de  la  terre.  Si  le  mouvement  relatif  de  la  lune  au- 
tour de  la  terre  était  dû  uniquement  à  la  première  de  ces  trois 
forces,  il  s'effectuerait  conformément  aux  deux  premières  lois 
trouvées  par  Kepler  pour  le  mouvement  des  planètes  autour  du 
soleil.  Les  deux  dernières  forces  tendent  à  rendre  ce  mouvement 
différent  de  ce  qu'il  serait  si  la  première  agissait  seule;  la  résul- 
tante de  ces  deux  dernières  forces  constitue  donc  la  force  per- 
turbatrice due  â  la  présence  du  soleil,  c'est-à-dire  la  force  qui 
produit  toutes  les  perturbations  du  mouvement  de  la  lune  oc- 
casionnées par  l'action  de  cet  astre. 

§  302.  Passons  maintenant  à  l'examen  de  quelques-uns  des 
effets  produits  par  la  force  perturbatrice  dont  nous  venons  de 
parler. 

Lorsque  la  lune  est  en  conjonction,  elle  est  plus  rapprochée  du 
soleil  que  la  terre  ;  et,  par  conséquent,  l'unité  de  masse  de  la  lune 
est  plus  fortement  attirée  par  le  soleil  que  l'unité  de  masse  de  la 
terre.  Pour  avoir  la  force  perturbatrice  à  cet  instant,  il  faut, 
comme  nous  l'avons  dit,  chercher  la  résultante  de  l'attraction 
exercée  par  le  soleil  sur  la  lune,  et  d'une  force  qui,  pour  chaque 
unité  de  masse  de  la  lune,  est  égale,  parallèle  et  de  sens  contraire 
à  l'attraction  du  soleil  sur  l'unité  de  masse  de  la  terre.  La  pre- 
mière de  ces  deux  composantes  est  dirigée  de  la  lune  vers  le  so- 
leil; la  seconde  composante  est  plus  petite  que  la  première,  et 
lui  est  d'ailleurs  directement  opposée,  à  cause  de  la  position 
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particulière  que  nous  supposons  à  la  lune  :  la  résultante  de  cet 
deux  forces  est  donc  égale  à  l'excès  de  la  première  sur  la  se- 
conde, et  agit  dans  le  sens  de  la  première,  c'est-à-dire  qu'elle 
tend  à  éloigner  la  lune  de  la  terre. 

Lorsque  la  lune  est  en  opposition,  elle  est  plus  éloignée  du  so- 
leil que  la  terre  ;  et  par  suite  l'attraction  qu'elle  éprouve  de  la 
part  du  soleil  est  plus  petite  que  celle  qu'éprouve  la  terre  à  éga- 
lité de  masse  ;  la  force  que  nous  devons  composer  avec  l'attrac- 
tion du  soleil  sur  la  lune,  pour  avoir  la  force  perturbatrice,  est 
jjonc  plus  grande  que  cette  attraction,  et  lui  est  encore  directe- 
ment opposée  :  il  en  résulte  que,  dans  cette  nouvelle  position  de 
la  lune,  la  force  perturbatrice  tend  encore  à  l'éloigner  de  la  terre. 

Lors  des  quadratures,  la  terre  et  la  lune  étant  sensiblement  à 
la  même  distance  du  soleil,  les  deux  composantes  de  la  force  per- 
turbatrice ont  la  même  valeur  ;  et,  comme  elles  sont  encore  à  peu 
près  directement  opposées  l'une  à  l'autre,  à  cause  de  la  grande 
distance  du  soleil,  il  s'ensuit  que  la  force  perturbatrice  est  très- 
petite  relativement  à  ce  qu'elle  est  lors  des  syzygies. 

D'après  cela,  on  voit  qu'en  moyenne  la  force  perturbatrice  due  à 
la  présence  du  soleil  tend  à  éloigner  la  lune  de  la  terre  ;  le  soleil 
soutient  la  lune  à  une  distance  de  la  terre  plus  grande  que  celle  à 
laquelle  elle  se  trouverait  sans  l'action  de  cet  astre.  Mais  on  com- 
prend que  cette  action  du  soleil  sur  la  lune  doit  se  faire  sentir 
plus  ou  moins  énergiquement,  suivant  que  le  soleil  est  plus  ou 
moins  rapproché  de  la  terre  et  de  la  lune  ;  lorsque  le  soleil  esta 
son  périgée,  il  doit  soutenir  la  lune  à  une  plus  grande  distance 
de  la  terre  que  lorsqu'il  est  à  son  apogée.  L'orbite  de  la  lune  doit 
donc  se  contracter  peu  à  peu  pendant  tout  le  temps  que  le  soleil 
met  à  aller  de  son  périgée  à  son  apogée,  pour  se  dilater  ensuite 
pendant  que  le  soleil  revient  de  son  apogée  à  son  périgée. 

Ces  alternatives  d'augmentation  et  de  diminution  de  la  distance 
moyenne  de  la  lune  à  la  terre  amènent  des  changements  analo- 
gues dans  la  durée  de  la  révolution  sidérale.  La  troisième  loi  de 
Kepler,  qui  convient  aux  satellites  aussi  bien  qu'aux  planètes, 
montre  en  effet  que  plus  la  distance  moyenne  d'un  satellite  à  sa 
planète  est  petite,  moins  il  met  de  temps  à  faire  un  tour  entier 
autour  de  cette  planète.  La  durée  de  la  révolution  de  la  lune  au- 
tour de  la  terre  doit  donc  diminuer,  lorsque  son  orbite  se  con- 
tracte, et  augmenter,  au  contraire,  lorsque  son  orbite  se  dilate; 
cette  durée  doit  être  à  son  maximum  lorsque  le  soleil  est  à  son 
périgée,  c'est-à-dire  vers  le  1er  janvier,  et  à  son  minimum  six 
mois  plus  tard,  vers  \e  iw  yoStal. 
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Ce  changement  périodique  dans  la  durée  de  la  révolution  de  la 
lune  est  une  des  inégalités  que  l'observai  ion  a  fait  connaître  avant 
qu'aucune  considération  théorique  ait  pu  en  indiquer  l'existence  ; 
c'est  l'inégalité  connue  sous  le  nom  d'équation  annuelle,  dont  la 
découverte  est  due  à  Tycho-Brahé  (§  215).  En  vertu  de  cette  iné- 
galité, la  durée  de  la  révolution  sidérale  de  la  lune,  évaluée  cha- 
que année  vers  le  1er  janvier,  surpasse  de  plus  d'un  quart  d'heure 
la  valeur  qu'on  lui  trouve,  lorsqu'on  la  détermine  vers  le  1 er j  uillet. 

§  303.  Nous  avons  dit  (§211)  que  la  durée  de  la  révolution  si- 
dérale de  la  lune  diminue  peu  à  peu  depuis  l'époque  des  plus  an- 
ciennes observations.  La  théorie  de  la  gravitation  universelle  a 
assigné  la  cause  de  cette  accélération  continuelle  du  moyen  mou- 
vement de  la  lune.  Voici  en  quoi  elle  consiste  : 

Nous  venons  devoir  que,  chaque  année,  le  moyen  mouvement 
de  la  lune  s'accélère  et  se  ralentit,  suivant  que  le  soleil  s'éloigne 
ou  se  rapproche  de  la  terre.  Si  l'orbite  que  décrit  la  terre  autour 
du  soleil  restait  toujours  la  môme,  il  est  clair  que  le  moyen  mou- 
vement de  la  lune  reprendrait,  à  la  fin  de  chaque  année,  exacte- 
ment la  valeur  qu'il  avait  au  commencement  de  cette  année;  en 
sorte  que,  au  bout  d'un  nombre  quelconque  d'années,  il  se  retrou- 
verait toujours  égala  ce  qu'il  était  d'abord.  Il  est  vrai  que  le  grand 
axe  de  l'orbite  de  la  terre  ne  varie  pas  (§  298);  mais  il  n'en  est 
pas  de  même  de  son  excentricité,  qui  prend,  de  siècle  en  siècle, 
des  valeurs  de  plus  en  plus  petites.  Le  changement  de  forme  qui 
en  résulte  pour  l'orbite  de  la  terre  fait  quelaquantité  dont  la  dis- 
tance de  la  lune  à  la  terre  est  augmentée,  en  moyenne,  par  l'ac- 
tion perturbatrice  du  soleil,  n'est  pas  la  môme  d'une  année  à  une 
autre  :  à  égalité  de  grand  axe  de  l'orbite  terrestre,  le  soleil  sou- 
tient la  lune  à  une  distance  de  la  terre,  d'autant  plus  grande, 
que  l'cxcënTricité  de  cette  orbite  a  une  plus  grande  valeur.  La  di- 
minution continuelle  de  cette  excentricité  entraîne  donc  une  di- 
minution correspondante  de  la  distance  moyenne  de  la  lune  à  la 
terre,  et,  par  conséquent,  une  diminution  de  la  durée  de  sa  révo- 
lution sidérale.  Le  calcul  a  fait  voir  que  l'accélération  du  moyen 
mouvement  de  la  lune,  occasionnée,  comme  nous  venons  de  le 
dire,  par  la  variation  séculaire  de  l'excentricité  de  l'orbite  terres- 
tre, a  sensiblement  la  môme  valeur  que  celle  que  l'observation  a 
indiquée  dans  le  mouvement  de  noire  satellite. 

La  diminution  progressive  de  l'excentricité  de  l'orbite  de  la  terre 
ne  doit  pas  persister  indéfînimeut.  Ainsi  que  nous  l'avons  dit 
(§  298),  les  inégalités  séculaires  des  excentricités  des  planètes 
sont  périodiques  ;  l'excentricité  de  la  terre,  après  avoir  encore  di- 
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en  vertu  de  l'action  de  la  lune,  elle  doit  être  basse  au  même 
luttant  en  \ertu  de  l'action  du  soleil  ;  et  comme  l'action  de  la 
lune  l'emporte  sur  celle  du  soleil,  il  en  résulte  une  oscillation  pré- 
sentant les  mêmes  circonstances  que  celles  que  la  lune  produirait 
seule,  avec  cette  différence  que  son  amplitude  est  plus  faible  dans 
le  rapport  de  1,05  à  2,05  ;  à  l'équateur,  cette  amplitude  est  de 
0a,26  au  lieu  de  0",50.  A  toute  autre  époque,  comprise  entre  les 
syxjgies  et  lesquadrattires,lesaxesdesellipsoïde8lunaire  etsolaire 
font  entre  eux  un  angle  aigu;  l'existence  simultanée  des  actions 
du  soleil  et  de  la  lune  fait  que  la  surface  de  la  mer  prend  la  forme 
d'un  ellipsoïde  ayant  son  axe  de  figure  compris  dans  cet  angle 
aigu,  et  plus  rapproché  de  Taxe  de  l'ellipsoïde  lunaire  que  de 
celui  de  l'ellipsoïde  solaire;  la  différence  entre  le  plus  grand  et 
le  plus  petit  rayon  de  cet  ellipsoïde  résultant  passe  d'ailleurs  pir 
tous  les  états  de  grandeur,  depuis  0m,74  jusqu'à  0",26,  lorsque 
l'angle  formé  parles  axes  des  ellipsoïdes  lunaire  etsolaire  aug- 
mente depuis  zéro  jusqu'à  90  degrés. 

Ainsi,  en  supposant  que  les  déclinaisons  du  soleil  et  de  la  lune 
restent  toujours  nulles  pendant  toute  la  durée  d'une  lunaison, 
l'oscillation  de  la  surface  de  la  mer,  en  un  point  de  l'équateur, 
présentera  successivement  les  circonstances  suivantes.  Lors  delà 
nouvelle  lune,  la  pleine  nier  arrivera  à  l'instant  où  la  lune  pas- 
sera au  méridien,  soit  au-dessus,  soit  au-dessous  de  l'horizon,  la 
basse  mer  arrivera  à  l'instant  où  la  lune  se  lèvera  ou  se  couchera  ; 
la  différence  du  niveau  de  la  pleine  mer  et  de  la  basse  mer  sera 
de  0m,74.  A  partir  de  cette  époque,  la  lune  s'éloignant  du  soleil 
sur  la  sphère  céleste,  en  allant  du  côté  de  l'orient,  la  pleine  mer 
arrivera  chaque  jour  un  peu  avant  le  passage  de  la  lune  au  mé- 
ridien, et  la  basse  mer  un  peu  avant  le  lever  ou  le  coucher  de  cet 
astre  ;  l'amplitude  de  l'oscillation  diminuera  de  jour  en  jour.  Lors 
du  premier  quartier,  la  pleine  mer  arrivera  de  nouveau  à  l'in- 
stant du  passage  de  la  lune  au  méridien;  et  l'amplitude  de  l'os- 
cillation de  la  mer  se  réduira  à  0m,26.  Après  le  premier  quartier, 
l'amplitude  de  l'oscillation  augmentera  continuellement,  et  la 
pleine  mer  n'arrivera  plus  qu'un  peu  après  le  passage  de  la  lune 
au  méridien.  Enfin,  lors  de  la  pleine  lune,  la  haute  mer  arrivera 
de  nouveau  à  l'instant  du  passage  de  la  lune  au  méridien;  et  la 
différence  de  niveau  de  la  haute  mer  et  de  la  basse  mer  redevien- 
dra égale  à  0m,74.  A  partir  de  là,  pendant  la  seconde  moitié  de 
la  lunaison,  les  choses  se  passeront  exactement  de  la  même 
manière  que  pendant  la  première  moitié. 

Daos  ce  même  cas,  où  \es  àfedvwmons  du  soleil  et  de  la  lune 
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reste  al  constamment  nulles,  l'oscillation  de  la  surface  de  la  mer 
en  un  lieu  quelconque  non  situé  sur  l'équateur,  doit  présenter 
successivement  des  circonstances  entièrement  pareilles  à  celles 
que  nous  venons  d'indiquer,  si  ce  n'est  que  l'intensité  du  phé- 
nomène est  moins  prononcée,  et  d'autant  moins  que  la  latitude 
du  lieu  est  plus  grande.  Aux  pôles,  la  surface  de  la  mer  doit  res- 
ter absolument  immobile. 

Si  enfin  nous  ne  supposons  plus  que  les  déclinaisons  du  soleil  et 
de  la  lune  restent  toujours  nulles,  afin  de  rentrer  dans  la  réalité, 
nous  verrons  que  le  mouvement  oscillatoire  de  la  surface  de  la 
mer  se  compliquera,  tout  en  s'effectuant  encore  dans  son  ensem- 
ble à  peu  près  comme  nous  venons  de  l'indiquer.  Les  déclinai- 
sonsdu  soleil  et  delà  lune,  tantôt  grandes,  tantôt  petites,  tantôt  bo- 
réales, tantôt  australes,  donneront  lieu  surtout  à  des  différences 
entre  les  deux  marées  d'un  môme  jour,  pour  tout  point  dont  la 
latitude  n'est  pas  nulle,  ainsi  que  cela  avait  lieu  déjà  dans  le  cas 
où  nous  ne  considérions  que  l'action  de  la  lune  sur  les  eaux  de 
la  mer.  La  variation  des  distances  de  la  lune  et  du  soleil  à  la  terre, 
en  apportant  des  variations  correspondantes  dans  les  intensitésde 
leurs  actions  sur  les  eaux  de  la  mer,  vient  encore  compliquer  le 
phénomène.  Mais,  au  milieu  de  toutes  ces  complications,  le  mou- 
vement de  la  surface  de  la  mer  est  toujours  réglé  sur  le  mouve- 
ment diurne  de  la  lune  autour  de  la  terre;  la  pleine  mer  arrive 
chaque  jour  à  l'instant  môme  du  passage  de  la  lune  au  méridien, 
ou  bien  un  peu  avant  ou  un  peu  après  ce  passage;  et  comme  le 
temps  qui  s'écoule  entre  deux  passages  successifs  delà  lune  au 
méridien,  au-dessus  de  l'horizon,  est  moyennement  de  24h  oOm,il 
s'ensuit  que  l'intervalle  de  tempscompris  entre  deux  pleines  mers 
consécutives  a  une  valeur  moyenne  de  12h25ra. 

§  310.  Le  phénomène  des  marées,  tel  qu'on  l'observe  sur  les 
bords  de  la  mer,  a  une  très-grande  analogie  avec  le  mouvement 
oscillatoire  dont  nous  venons  d'indiquer  rapidement  les  princi- 
pales circonstances,  cependant  il  est  loin  d'être  complètement 
identique  avec  ce  mouvement  ;  il  existe  entre  eux  des  différences 
essentielles  que  nous  allons  signaler. 

Dans  chaque  lieu,  l'intervalle  de  temps  compris  entre  deux 
hautes  mers  consécutives  est  bien  égal,  en  moyenne,  à  12h  25m  ; 
mais  la  haute  mer,  au  lieu  d'arriver  à  l'instant  même  où  la  lune 
passe  au  méridien,  lors  des  syzygies  et  des  quadratures,  n'arrive 
qu'un  certain  temps  après  ce  passage.  L'oscillation  de  la  surface 
de  la  mer  est  bien  toujours  réglée  dans  son  ensemble  sur  le  mou- 
vement diurne  de  la  lune  autour  de  la  terre  ;  mars  chacune  des 


510  ÔBAVITATIO»   UMWI8BLLS. 

phases  de  cette  oscillation  est  en  relard  lur  l'instant  auquel  elle 
devrait  te  produire,  d'après  les  considérations  théoriques  qui  vien- 
nent d'être  exposées,  et  ce  retard  est  d'ailleurs  très-différent  d'un 
lieu  4  un  autre  lieu. 

L'amplitude  de  l'oscillation  de  la  surface  de  la  mer,  en  chaque 
lieu,  est  bien  tantôt  grande,  tan  tôt  petite,  et  les  alternatives  d'aug- 
mentation et  de  diminution  de  cette  amplitude  se  règlent  bien  sur . 
les  phases  de  la  lune, de  manière  qu'à  une  mômephase  correspond 
toujours  à  peu  près  la  même  différence  de  niveau  d'une  haute 
mer  et  de  la  basse  mer  qui  la  suit  ;  mais  ce  n'est  pas  à  l'époque 
même  de  la  nouvelle  lune  ou  de  la  pleine  lune  que  le  phénomène 
a  sa  plus  grande  intensité,  et  ce  n'est  pas  non  plus  à  l'époque  des 
quadratures  que  son  intensité  est  le  plus  petite.  L'amplitude  de 
l'oscillation  augmente  et  diminue  successivement,  en  Suivant 
exactement  les  lois  qui  résultent  des  considérations  théoriques 
précédentes  ;  mais  les  plus  grandes  et  les  plus  petites  valeurs  de 
cette  amplitude  n'arrivent  qu'environ  un  jour  et  demi  après  les 
époques  auxquelles  elles  devraient  arriver  d'après  ces  considé- 
rations théoriques. 

La  quantité  dont  la  surface  de  la  coers'élève  et  s'abaisse  succès?  > 
sivement  est  en  général  beaucoup  plus  grande  que. celle  que  nous 
avons  trouvée,  en  admettant  que  celte  surface  prend  à'ch'aqueSn- 
stant  la  figuredéquilibre  qui  convient  à  Li  grandeur  et  à  là  direc- 
tion des  actions  perturbatrices  du  soleil  et  de  la  luno.  Nous  avons 
vu  que  la  plus  grande  différence  de  niveau  qui  puisse  exister,' 
dans  cette  hypothèse,  entre  une  haute  mer  et  la  basse  nier  qui  la: 
suit,  est  seulement  de  0n,,74,  à  l'équateur,  si  le  soleil  et  la  lune; 
sont  à  leurs  moyennes  distances  de  la  terre  ;  dans  le  cas  où  le  so- 
leil et  la  lune  se  trouveraient  tous  deux  à  leurs  plus  petites  dis- 
tances de  la  terre,  cette  différence  do  niveau  ne  serait  pas-  beau- 
coup augmentée  :  or  il  existe  certaines  localités,  sur  les  côtes  de' 
France,  où  l'étendue  du  mouvement  de  la  surface  de  la  mer 
dans  le  sens  \erlical  surpasse  13  mètres. 

fin  fi  n,  lorsque  les  déclinaisons  du  soleil  et  de  la  lune  ne  sont  pas . 
nulles,  et  Ton  sait  que  ces  déclinaisons  peuvent  aller  jusqu'à  23°  \  » 
pour  le  soleil,  et  28°}  pour  la  lune;  il  devrait  y  avoir  une  diffé- 
rence notable  entre  les  hauteurs  des  deux  pleines  mers  d'une 
même  journée;   et  les  observations  n'indiquent  en  général 
qu'une  différence  insignifiante  entre  ces  hauteurs.  '••-:■• 

Toutes  ces  divergences  entre  les  oscillations  réelleë  dé  la  surface 
delamer,  et  le  mouvement  queles  actions  perturbatrices  du  soleil  •• 
et  de  la  lu  ne  sembleraient  de\o\v  lui  imo  rimer  d'après  ce  que  nous 
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avons  dit,  tieuncntàdcux  causes  distinctes.  La  première  consiste 
en  ce  que  la  terre  n'est  pas  entièrement  recouverte  d'eau,  comme 
nous  l'avons  supposé  ;  et  la  seconde,  en  ce  que  la  surrace  de  la 
mer,  au  lieu  de  prendre  à  chaque  instant  la  forme  qui  convient  à 
l'équilibre  des  eaux  sous  l'action  des  forces  qui  leur. sont  appli- 
quées, est  au  contraire  constamment  en  mouvement,  parce  que 
la  forme  d'équilibre  vers  laquelle  elle  tend  change  continuelle- 
ment, et  qu'elle  ne  peut  jamais  l'atteindre. 

Les  eaux  de  la  mer,  contenues  dans  un  espace  limité  de  paît  et 
d'autre  par  des  continents,  oscillent  dans  cet  espace,  qui  forme 
une  sorte  devasedepeu  de  profondeur  eu  égard  à  ses  dimensions 
transversales;  leurs  oscillations  sont  entretenues  par  les  actions 
perturbatrices  de  la  lune  et  du  soleil,  dont  l'intensité  et  la  direc- 
tion changent  à  chaque  instant.  Lorsque,  par  suile  de  ces  actions, 
la  surface  de  la  mer  doit  monter  d'un  certain  côté  du  bassin  qui 
larenferme,  les  eaux  se  portent  de  ce  côté  ;  la  vitesse  avec  laquelle 
s'effectue  ce  mouvement  de  transport  fait  que  les  eaux  ne  s'ar- 
rêtent pas  lorsque  leur  surface  a  pris  l'élévation  qui  convient  à 
l'équilibre,  et  qu'elles  continuent  à  se  mouvoir  dans  le  même 
sens,  jusqu'à  ce  que  leur  vitesse  soit  complètement  détruite  par 
l'action  de  la  pesanteur  et  par  les  frottements  contre  le  fond  ;  de 
sorte  que  le  mouvement  oscillatoire,,  dans  le  sens  vertical^  prend 
ainsi  sur  les  bords  de  la  mer,  des  proportions  beaucoup  plus  . 
grandes  que  si  la  mer  se  mettait  à  chaque  instant  en  équilibre  sous 
l'action  des  forces  qui  lui  sont  appliquées.  On  comprend  par  là, 
non-seulement  pourquoi  la  mer  s'élève  et  s'abaisse  beaucoup  plus 
qu'elle  ne  semblerait  devoir  le  faire  sous  lesactions  de  la  lune  et 
du  soleil,  mais  encore  pourquoi,  lors  des  syzygies,  la  haute  mer 
'n'arrive  pas  précisément  à  l'instant  du  passage  de  la  lune  au  mé- 
ridien :  à  cet  instant,  les  actions  du  soleil  et  de  la  lune  sont  dans 
les  conditions  convenables  pour  soutenir  les  eaux  de  la  mer  à  une 
plus  grande  hauteur  qu'elles  ne   pourraient  le  faire  avant  et 
après  ;  mais  les  eaux,  qui  ont  monté  sous  ces  actions,  avant  le 
passage  de  la  lune  au  méridien,  continuent  encoreà  monter  pen- 
dant quelque  temps,  après  ce  passage,  en  vertu  de  leur  vi- 
tesse acquise. 

Si  les  actions  perturbatrices  du  soleil  et  de  la  lune  sur  les  eaux 
de  la  mer  venaient  à  disparaître  brusquement,  les  oscillations 
qu'elles  auraient  communiquéesà  ces  eaux  jusqu'au  moment  de 
leurdisparition,nes'arrêteraientpasaussitôt;  elles  continueraient 
encore  pendant  un  certain  temps,  jusqu'à  ce  que  les  résistances 
provenant  des  frottements  de  l'eau  sur  le  fond  de  la  mer  les  aient 
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complètement  détruites.  Les actions  du  soleil  etdelalune,  au  lieu 
de  produire  à  chaque  instant  la  totalité  du  mouvement  des  eaux, 
ne  font  que  tendre  constamment  à  accroître  ce  mouvement,  puis- 
quecelui  quia  été  produit  par  les  actions  antérieures  detesastres 
persiste  encore  pendant  qu'ils  continuent  à  agir.  D'un  autre  coté, 
le  frottement  des  eaux  sur  le  fond  de  la  mer  tend  continuellement 
à  détruire  leur  mouvement.  C'est  l'antagonisme  de  ces  deux  causes 
contraires  qui  détermine  les  variations  d'intensité  des  oscillations 
de  la  mer.  Lorsque  les  actions  combinées  de  la  lune  et  du  soleil 
l'emportent  sur  le  frottement,  l'amplitude  des  oscillations  aug- 
mente: lorsque  c'est  le  frottement  qui  l'emporte  sur  les  actions  de 
la  lune  et  du  soleil,  cette  amplitude  diminue.  On  conçoit  donc  que 
la  plus  grande  intensité  du  phénomène  des  marées  ne  doit  pas 
avoir  lieu  précisément  aux  époques  des  sysygies  ;  quoique,  à 
partir  de  ces  époques,  la  force  perturbatrice  due  aux  actions  com- 
binées des  deux  astres  aille  en  diminuant,  elle  l'emporte  encore 
pendant  quelque  temps  sur  le  frottement,  et  l'oscillation  delà  sur- 
face de  la  mer  s'accroît  jusqu'à  ce  que  l'excès  de  celte  force  sur  le 
frottement  devienne  nul.  De  même  cette  oscillation,  qui  diminue 
de  plus  en  plus  aux  approches  des  quadratures,  continue  encore 
à  diminuer  après  ces  époques,  jusqu'à  ce  que  la  force  pertur- 
batrice, due  au*  actions  combinées  des  deux  astres,  ait  assez 
augmenté  pour  atteindre  la  grandeur  du  frottement  auquel 
elle  était  inférieure  depuis  quelque  temps. 

La  môme  considération  de  la  persistance  du  mouvement  pro- 
duit par  les  actions  antérieures  de  la  lune  et  du  soleil,  fait  voir 
pourquoi  les  déclinaisons,  quelquefois  assez  grandes,  de  ces  as- 
tres, ne  donnent  lieu  qu'à  des  différences  à  peine  sensibles  entre 
les  hauteurs  des  deux  pleines  mers  d'un  môme  jour. 

§  311.  Les  explications  que  nous  venons  dé  donner  rendent 
complètement  compte  des  discordances  que  la  théorie  exposée 
dans  le  paragraphe  309  présentait  avec  le  phénomène  des  marées. 
Mais  la  considération  de  la  forme  et  des  dimensions  des  diverses 
mers,  ainsi  que  des  communications  plus  ou  moins  larges  qui 
existent  entre  elles,  permet  d'aller  encore  plus  loin,  en  indiquant 
la  cause  des  différences  très-grandes  que  l'on  trouve  dans  l'inten- 
sité de  ce  phénomène,  suivant  qu'on  observe  dans  tel  ou  tel  lieu. 

Dans  une  mer  de  petites  dimensions,  etàplus  forte  raison  dans 
un  lac,  il  est  clair  que  les  oscillations  des  eaux  sous  l'action  de  la 
lune  et  du  soleil  doivent  être  peu  prononcées;  dans  une  grande 
mer,  au  contraire,  ces  oscillations  doivent  être  beaucoup  plus  in- 
tenses. Si  une  grande  met  e%t  limitée  de  part  et  d'autre  par  des 


EXPLICATION   DU   PHENOMENE   DES  MAREES.  59S 

côtes  s'étendant  à  peu  près  suivant  deux  méridiens,  comme  l'océan 
Atlantique  qui  est  compris  entre  les  côtes  d'Europe  et  d'Afrique, 
d'une  part,  et  les  côtes  d'Amérique,  d'une  autre  part,  ces  deux 
limites  forment  comme  deux  barrières,  contre  lesquelles  les  eaux 
sont  obligées  de  s'arrêter  dans  leur  mouvement  de  transport,  qui 
est  dirigé  tantôt  de  l'est  à  l'ouest,  tantôt  de  l'ouest  à  l'est  ;  il  doit 
Gn  résulter,  vers  ces  limites,  et  dans  le  sens  vertical,  des  oscilla- 
tions notablement  plus  grandes  que  celles  qui  se  produisent  dans 
une  vaste  mer  presque  entièrement  libre,  comme  la  mer  du  Sud. 

Si  deux  mers  communiquent  l'une  avec  l'autre,  les  oscillations 
produites  par  les  actions  du  soleil  et  de  la  lune,  dans  une  quel- 
conque de  ces  deux  mers,  se  propagent  dans  l'autre  ;  en  sorte  que, 
dans  chacune  d'elles,  il  y  a  à  la  fois  des  oscillations  produites  di- 
rectement par  les  actions  des  deux  astres  sur  l'eau  qu'elle  ren- 
ferme, et  des  oscillations  provenant  de  celles  que  ces  astres  occa- 
sionnent dans  l'autre  mer  :  les  marées  qu'on  y  observe  sont  le 
résultat  de  la  combinaison  de  ces  deux  espèces  d'oscillations.  Si 
les  deux  mers  ont  des  dimensions  très-différentes,  les  marées  qui 
ont  lieu  dans  la  plus  grande  sont  presque  en  totalité  des  marées 
directes;  et,  au  contraire,  celles  qui  ont  lieu  dans  la  plus  petite 
ue  sont,  pour  ainsi  dire,  que  des  marées  dérivées,  provenant  de 
ce  que  les  oscillations  des  eaux  de  la  grande  mer  se  propagent 
de  proche  en  proche  dans  toutes  les  parties  de  la  petite. 

Les  marées  sont  à  peine  sensibles  dans  la  mer  Méditerranée. 
Cela  tient  aux  petites  dimensions  que  présente  cette  mer.  Le  dé- 
troit de  Gibraltar,  par  lequel  elle  communique  avec  l'océan  Atlan- 
tique, n'est  pas  assez. large  pour  que  les  oscillations  des  eaux  de 
cet  océan  puissent  se  propager  à  son  intérieur,  de  manière  à  y 
produire  des  marées  dérivées  appréciables. 

Les  marées  de  l'océan  Atlantique  occasionnent,  au  contraire, 
des  marées  dérivées  très-intenses  dans  la  mer  de  la  Manche, avec 
laquelle  il  communique  très-librement.  Lorsque  la  mer  devient 
haute  à  l'ouest  de  la  France,  dans  les  environs  de  Brest,  le  (lot  de 
la  pleine  mer  s'avance  peu  à  peu  dans  la  Manche.  Cette  petite  mer 
se  trouvant  resserrée  brusquement  par  la  presqu'île  du  Cotentin 
(département  de  la  Mandhe),  le  flot  monte  contre  la  barrière  qui 
s'oppose  ainsi  à  sa  marche,  et  il  en  résulte  des  marées  extrême- 
ment grandes  sur  le*  côtes  de  la  baie  de  Cancale,  et  notamment  à 
Ci ran ville.  De  là  le  flot  continue  à  s'avancer,  et  la  pleine  mer  a 
lieu  successivement  à  Cherbourg,  au  Havre,  à  Dieppe,  à  Ca- 
lais, etc.  Cette  marche  du  flot  de  la  marée  est  rendue  sensible 
par  le  tableau  suivant,  qui  donne,  pour  divers  ports  des  côtes  de 
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France,  le  retard  de  la  pleine  mer  sur  l'instant  du  passage  de  la 
lune  au  méridien  à  l'époque  des  sjiygies,  retard  qu'on  nomme 
IVf<iMifstme»»<  du  port.  Le  môme  tableau  contient  en  outre  l'indi- 
cation de  l'amplitude  moyenne  de  l'oscillation  de  la  surface  delà 
mer  à  l'époque  des  syxygies. 


H  OMS   DES  POUTS. 


B*yonne  (embouchure  de  l'Adonr) 

Royan  (embouchure  de  la  Gironde) 

Saint-Nazaire  (emboucha re  de  11  Loire). 

Lorient 

Bre»l 

Seiat-Slalo *..... 

Gramrille 

Cherbourg 

Le  Havre  ^embouchure  de  la  Sein).... 

Dieppe 

Boulogne 

Calais 

Dunkei  que 


tTUUOUIIT 
do  rowr. 


h  m 

3  30 

4  1 

8  45 
3  30 
3  45 
6  0 

6  30 

7  45 

9  15 
10  30 

10  40 

11  45 
Il  45 


uninimn 

<Wla   . 


1,80 
4,70 
8,86 

4,48 
0,42 
11,36 
12,30 
5,64 
7.14 
8,80 
7,92 
6,24 
5,36 


§  312.  Il  est  naturel  de  se  demander  si  le  soleil,  et  surtout  la 
lune,  en  agissant  sur  l'atmosphère  de  la  terre,  y  produisent  un 
effet  analogue  à  celui  que  ces  astres  produisent  sur  la  mer  et  que 
nous  venons  d'analyser.  11  ne  peut  pas  y  avoir  le  moindre  doute 
à  ce  sujet.  Le  soleil  et  la  lune  exercent  leurs  actions  sur  l'air 
atmosphérique  tout  aussi  bien  que  sur  l'eau  de  la  mer,  et  il  doit 
en  résulter,  dans  l'atmosphère,  de  véritables  marées.  Mais  il  reste 
à  voir  comment  nous  pourrons  nous  apercevoir  de  ces  marées  at- 
mosphériques, et  si  les  effets  par  lesquels  elles  peuvent  se  mani- 
fester à  nous  ne  sont  pas  trop  faibles  pour  nous  permettre  seule- 
ment d'en  constater  l'existence. 

Nous  ne  sommes  pas  placés  de  manière  à  voir  la  surface  exté- 
rieure de  l'atmosphère  terrestre,  comme  nous  voyons  la  surface  de 
la  mer.  Ce  n'est  donc  pas  par  l'observation  du  mouvement,  tantôt 
ascendant,  tantôt  descendant,  de  cette  surface  extérieure,  que  les 
marées  atmosphériques  peuvent  nous  ôtre  rendues  sensibles.  Nous 
nous  trouvons,  pour  ainsi  dite,  au  fond  de  l'atmosphère  ;  nous  ne 
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pouvons  nous  apercevoir  de  l'existence  des  marées  atmosphéri- 
ques que  comme  nous  nous  apercevrions  des  marées  de  l'océan, 
si  nous  étions  placés  au  fond  de  la  mer.  Or,  il  est  clair  que  le  seul 
effet  que  nous  éprouverions  au  fond  delà  mer,  par  suiledes  oscil- 
lations de  sa  surface,  dues  aux  actions  du  soleil  et  de  la  lune, 
c'est  un  changement  périodique  dans  la  pression  exercée  par  l'eau 
surlesobjetsquinousenvirouneraient,  en  raison  deraugmentation 
et  de  la  diminution  alternative  de  la  hauteurde  la  colonne  d'eau 
située  au-dessus  de  nous  :  la  pression  exercée  par  l'eau  irait  en 
augmentant  pendant  tout  le  temps  que  la  surface  delà  mer  s'é- 
lèverait, et  en  diminuant,  au  contraire,  pendant  tout  le  temps 
que  cette  surface  s'abaisserait.  Les  marées  atmosphériques  ne 
peuvent  donc  nous  être  rendues  sensibles  que  par  des  variations 
périodiques  de  la  pression  exercée  par  l'atmosphère  dans  le  lieu 
où  nous  nous  trouvons,  c'est-à-dire  par  des  augmentations  et  di- 
minutions alternatives  de  la  hauteur  delà  colonne  barométrique 
qui  sert  de  mesure   à  cette  pression. 

Observons  maintenant  que  l'atmosphère  n'est  pas  dans  les 
mêmes  conditions  que  la  mer,  qui  se  trouve  encaissée  dans  les 
continents:  l'atmosphère  environne  la  terre  de  toutes  parts,  et 
par  conséquent,  les  motifsque  nous  avons  rlonnéspourexpliquer 
l'excès  considérable  de  l'amplitude  réelle  des  oscillations  de  la 
surface  de  la  mer,  sur  ce  qu'elle  devrait  être  d'après  la  théorie, 
ne  peuvent  pas  s'appliquer  au  cas  des  marées  atmosphériques. 
L'amplitude  totale  des  oscillations  de  l'atmosphère,  dans  le  sens 
vertical  et  à  l'époque  des  syzygies,  ne  doit  donc  pas  beaucoup  s'é- 
loigner de  la  valeur  de  0m,74  que  la  théorie  assigne  à  cette  am- 
plitude. La  hauteur  de  la  colonne  d'air  située  au-dessus  du  lieu 
où  Ton  est  placé  ne  doit  varier,  en  vertu  des  actions  du  soleil  et 
de  la  lune,  que  d'une  quantité  à  peu  près  égale  à  cette  hauteur 
de0",7t.  Or,  on  sait  qu'une  augmentation  d'un  mètre,  dans  la 
hauteurde  la  colonne  d'air  qui  surmonte  un  baromètre  placé  près 
de  la  surface  de  la  terre,  ne  produit  qu'une  augmentation  d'un 
dixième  de  millimètre  environ  dans  la  hauteur  de  la  colonne  ba- 
rométrique :  les  oscillations  de  cette  colonne  barométrique,  dues 
aux  marées  atmosphériques,  doivent  donc  être  insensibles.  La 
discussion  d'un  grand  nombre  de  mesuresde  la  hauteur  de  la  co- 
lonne barométrique,  correspondant  aux  diverses  phases  du  mou- 
vement oscillatoire  qui  constitue  ces  marées  atmosphériques,  n'a 
en  effet  jamais  permis  d'y  reconnaître  la  moindre  trace  de  l'in- 
fluence de  ce  mouvement  sur  la  pression  atmosphérique. 

Un  très-grand  nombre  de  personnes  attribuent  à  la  lune  une 
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influence  sur  les  changements  de  temps,  sur  la  végétation,  sur  la 
conservation  des  bois  coupés  à  telle  ou  telle  époque,  etc*,  etc. 
Cette  idée,  extrêmement  ancienne,  est  tellement  enracinée  dans 
les  croyances  populaires,  qu'elle  subsistera  probablement  encore 
longtemps,  quoique  rien  ne  tende  le  moins  du  monde  à  bn  con- 
stater la  vérité,  ni  dans  les  considérations  théoriques  qui  ont  ex- 
pliqué tant  de  phénomènes,  ni  dans,  les  résultats  extrêmement 
nombreux  consignés  daus  les  registres  d'observations.  La  lune, 
dit-on,  produit  bien  les  oscillations  périodiques  de  la  surface  de 
la  mer  ;  pourquoi  n 'aurait-elle  pas  aussi  une  influence  sur  l'airat- 
mosphérique,  et,  par  conséquent,  sur  tout  ce  qui  dépend  de  l'at- 
mosphère, le  beau  ou  le  mauvais  temps,  la  végétation,  etc.  ?  Nous 
venons  de  voir  que  la  lune  doit  agir  en  effet  sur  l'air  comme  surles 
eaux  de  la  mer,  mais  que  celte  action  se  traduit  en  définitive  par 
un  changement  insignifiant  dans  la  pression  atmosphérique,  ce 
qui  ne  peut  avoir  rien  de  commun  avec  les  effets  que  Ton  attribue 
à  celte  action  de  la  lune.  11  est  rare  que  les  personnes  imbues  du 
préjugé  dont  nous  parlons  ne  disent  pas  que  leur  conviction  est 
fondée  sur  le  résultat  de  leur  propre  expérience  ;  et  cependant, 
des  observations  faites  très-régulièrement  pendant  un  grand  nom- 
bre d'années,  dans  beaucoup  de  lieux  différents,  n'ont  jamais  rien 
indiqué  qui  s'accordât  avec  cette  prétendue  influence  de  la  lune. 
Ce  n'est  qu'en  répandant  de  plus  en  plus  la  connaissance  des  ré- 
sultats auxquels  les  sciences  ont  pu  nous  conduire,  que  l'on  peut 
avoir  l'espoir  de  faire  disparaître  ce  reste  des  croyances  astrolo- 
giques. 

§  313.  lufluence  de  la  rotation  de  la  terre  sur  les  mou- 
vement* apparents  des  corps  situés  à  sa  surface.  —  Nous 
avons  vu  que  la  rotation  de  la  terre  a  une  influence  notable  sur 
l'intensité  et  la  direction  de  la  pesanteur,  en  donnant  lieu  au  dé- 
veloppement des  forces  centrifuges,  qui,  en  chaque  point  de  la 
surface  du  globe,  se  combinent  avec  l'attraction  exercée  par  la 
masse  entière  de  la  terre  surles  corps  qui  s'y  trouvent.  Mais  cette 
influence  de  la  rotation  de  la  terre  se  fait  sentir  encore  d'une 
autre  manière  ;  les  mouvements  des  corps  qui  nous  a  voisinent  ne 
s'effectuent  pas,  par  rapport  à  nous,  exactement  de  même  que  si 
la  terre  ne  tournait  pas  autour  de  son  axe.  11  est  vrai  qu'il  n'y  a 
généralement  qu'une  très-faible  différence  entre  les  mouvements 
tels  que  nous  les  voyons,  et  ceux  qui  se  produiraient  dans  les 
mômes  circonstances,  si  la  terre  était  immobile;  en  sorte  que  nous 
n'apercevons  môme  pas  cette  différence,  et  que,  habituellement, 
les  /nou vemenls  que  nou%  o\>&&tNOt\s> autour  de  nous  ne  nous  sug- 


INFLUENCE  DE  LA  ROTATION  DE  LA  TERRE,  ETC.   59  7 

gèrent  pas  ridée  de  la  mobilité  du  sol  sur  lequel  nous  nous  ap- 
puyons. Mais  il  y  a  des  cas  dans  lesquels  la  différence  dont  nous 
parlons  devient  très-sensible.  Nous  allons  faire  connaître  les  ex- 
périences à  l'aide  desquelles  on  est  parvenu  à  la  manifester  d'une 
manière  incontestable. 

Si  la  terre  était  immobile,  un  corps  qu'on  laisserait  tomber 
d'une  certaine  hauteur,  près  de  sa  surface,  se  mouvrait  exacte- 
ment suivant  la  verticale  menée  par  son  point  de  départ,  et  vien- 
drait rencontrer  le  sol  au  pied  de  cette  verticale.  Le  mouvement 
de  rotation  de  la  terre  sur  elle-même  fait  qu'il  n'en  est  pas  rigou- 
reusement ainsi  ;  le  corps  qu'on  abandonne  à  l'action  de  la  pe- 
santeur, sans  lui  donner  de  vitesse  initiale,  ne  suit  pas  la  verticale 
de  son  point  de  départ,  et  ne  tombe  pas  sur  le  sol  au  point  où 
cette  ligne  vient  le  percer. 

En  effet,  le  corps  étant  en  A,  fig.  359,  à  l'instant  où  on  l'aban- 
donne, se  trouve  réellement 
animé  d'une  certaine  vitesse, 
qui  est  celle  qu'il  possédait  en 
arrivant  au  point  A,  en  vertu 
de  la  rotation  de  la  terre  ;  ce 
corps  est  donc  dans  les  mêmes 
conditions  que  s'il  était  lancé 
horizontalement,  à  partir  du 
point  A,  et,  en  conséquence, 
il  tombe  en  décrivant  une  ligne 
courbe  AB.  Pendant  qu'il  se, 
meut  ainsi,  la  terre  continue  à 
tourner;  la  verticale  AC,  menée 
par  le  point  de  départ  du  corps, 
se  déplace  sans  cesser  de  se  di- 
riger vers  le  point  0.  Si  cette 
verticale  suivait  le  corps,  de  F,£-  3:J9- 

manière  à  passer  constamment  par  la  position  qu'il  occupe  sur  la 
ligne  courbe  AB,  un  observateur,  placé  sur  la  terre  et  emporté 
par  elle  dans  son  mouvement  de  rotation,  croirait  que  le  corps 
se  meut  réellement  suivant  la  ligne  AC,  puisqu'à  chaque  instant 
il  le  verrait  en  un  des  points  de  cette  ligne.  Mais  il  n'en  est  pas 
ainsi  :  nous  allons  reconnaître  sans  peine  qu'à  l'instant  où  le 
corps  vient  rencontrer  la  surface  de  la  terre  en  B,  la  verlicale  AC 
de  son  point  de  départ  est  restée  en  arrière  par  rapport  à  lui,  et 
a  pris  une  position  telle  que  A'Cr. 

Reportons-nous  pour  cela  à  ce  que  nous  avons  démontré  rela- 
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livcmenl  au  mouvement  d'un  corps  qui  est  soumis  à  Faction  d'une 
force  constamment  dirigée  vers  un  même  point  (§  289),  et  nous 
verrons  que  le  mouvement  du  corps  pesant  le  longue  la  ligne 
courbe  AB,  sous  l'action  d'une  force  constamment  dirigée  vers  le 
point  0,  doit  s'effectuer  conformément  à  la  loi  des  aires  ;  les  aires 
des  secteurs  décrits  dans  des  temps  égaux  successifs  par  la  ligne 
droite  qui  joint  le  mobile  au  point  0,  doivent  être  égales  entre 
elles.  Si  le  corps  n'Avait  pas  été  abandonné  au  .point  A,  il  se  serait 
tnû  suivant  Tare  de  cercle  A  A',  au  lieu  de  tomber  en.pafconlraal 
la  ligne  courbe  AD  ;  ce  mouvement  se  serait  effectué  en:  vertu 
de  la  même  vitesse  initiale  en  A,  et  n'aurait' différé  du  mouve- 
ment suivant  AB,  qu'en  ce  que  la  force  appliquée  au  corps  aurait 
été  en  grande  partie  détruite  par  l'obstacle  qui  aurait  maintenu 
ce  corps  à  une  distance  invariable  de  la  surface  de  la  terré.  Mail, 
que  la  force  qui  agit  sur  le  corps  ait  telle  ou  telle  valeur,  peu  im- 
porte (commencement  du  §  290)  ;  pourvu  que  cette  force  soit  tou- 
jours dirigée  vers  le  point  0,  les  aires  décrites  en  temps  égani 
autour  de  ce  point  0  sont  toujours  égales  entre!  elles  ;  et  les  va- 
leurs de  ces  aires  sont  les  mômes  dans  les  divers  mouvements 
que  le  corps  peut  prendre,  en  partant  du  point  A,  avec  une  même 
vitesse  initiale,  et  sous  l'action  de  forces  d'intensités  différentes, 
mais  passant  toujours  par  le  point  0.  L'aire  du  secteur  ABO,  dé- 
crit autour  du  point  0,  dans  le  cas  où  le  corps  est  abandonné  à 
l'action  de  la  pesanteur,  doit  donc  être  égale  à  l'aire,  du  .sec- 
teur AA'O,  qui  serait  décrit  dans  le  môme  temps  autour  de  ce 
point,  dans  le  cas  où  le  corps i  urait  été  maintenu  à  la  hauteur 
où  il  se  trouvait  primitivement  :  or,  l'égalité  de  ces  deux  aires 
ne  peut  évidemment  avoir  lieu  qu'autant  que  la  ligne  A'O  ren- 
contre la  surface  de  la  terre  en  un  point  C  compris  entre  C  et  B; 
c'est-à-dire  que  le  corps  pesant,  abandonné  à  lui-même  au  point  A, 
vient  tomber  sur  la  terre  en  un  point  B,  situé  en  avant  de  la  po- 
sition qu'occupe  le  pied  de  la  verticale  du  point  de  départ  à Tin- 
stant  où  le  corps  arrive  en  ce  point  B.  Le  mouvement  de  rotation 
de  la  terre  s'effectuant  de  l'ouest  à  Test,  on  voit  que  le  corps  qu'on 
laisse  ainsi  tomber  d'une  certaine  hauteur,  sans  lui  donner  au- 
cune impulsion,  doit  rencontrer  le  sol  à  l'est  du  pied  de  la  ver 
ticale  menée  par  son  point  de  départ. 

Celte  déviation  vers  Test,  qu'éprouve  un  corps  tombant  d'une 
certaine  hauteur  sans  vitesse  initiale,  ne  peut  devenir  sensible 
qu'autant  que  la  hauteur  de  chute  est  très-grande.  M.  Reich  en  a 
constaté  l'existence  réelle  au  moyen  d'expériences  faites  à  Frey- 
berg,  dans  un  puits  de  .mine.  La  hauteur  de  chute  était  de  158m,5. 
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11  a  trouvé,  en  prenant  la  moyenne  des  résultats  fournis  par  un 
grand  nombre  d'expériences,  que  la  déviation  vers  l'est  avait  une 
valeur  de  0a,0283.  En  calculant  la  grandeur  que  devrait  avoir 
cette  déviation,  d'après  les  considérations  théoriques  qui  vien- 
nent d'être  développées,  on  trouve  0m ,027(5.  La  différence  qui 
existe  entre  ces  deux  nombres  est  bien  faible,  eu  égard  à  la  grande 
difficulté  de  faire  exactement  des  expériences  telles  que  celles 
dont  il  s'agit. 

§  314.  M.  Foucault  est  parvenu  récemment  à  manifester  d'une 
manière  encore  plus  complète  l'influence  de  la  rotation  de  la 
terre  sur  le  mouvement  apparent  des  corps  situés  à  sa  surface, 
dans  deux  cas  distincts  que  nous  allons  faire  connaître. 

La  première  des  expériences  remarquables  qu'il  a  imaginées 
dans  ce  but  consiste  à  observer  les  oscillations  d'un  pendule 
d'une  grande  longueur,  disposé  de  manière  à  pouvoir  osciller  li- 
brement, et  avec  une  facilité  exactement  la  môme  dans  tous  les 
plans  verticaux  menés  par  son  point  de  suspension.  Un  pareil 
pendule,  écarté  de  sa  position  d'équilibre,  puis  abandonné  à  lui- 
môme  sans  vitesse  initiale,  effectue  une  série  d'oscillations  dans 
Je  plan  vertical  mené  par  la  position  qu'on  lui  avait  donnée  d'a- 
bord. Si  la  terre  était  immobile,  le  pendule  ne  sortirait  pas  du 
plan  vertical  dans  lequel  il  a  commencé  à  osciller;  son  plan  d'os- 
cillation, de  direction  absolument  invariable  dans  l'espace,  reste- 
rait constamment  dirigé  vers  les  mômes  objets  situés  dans  le 
voisinage  du  lieu  où  il  est  installé.  La  rotation  de  la  terre  sur 
elle-même  fait  que  les  choses  ne  se  passent  pas  tout  à  fait  ainsi. 

Pour  nous  rendre  compte  de  l'influence  que  ce  mouvement  de 
rotation  exerce  sur  les  oscillations  du 
pendule,  supposons  d'abord  que  nous 
nous  trouvions  à  l'un  dos  pôles  de  la 
terre,  au  pôle  boréal  P,  par  exemple, 
fig.  360.  Si  le  pendule  est  mis  en  mou- 
vement comme  nous  l'avons  dit,  et  que 
son  point  de  suspension  soit  pris  sur 
un  corps  indépendant  de  la  terre  et  ne 
tournant  pas  comme  elle  au  tour  de  l'axe 
PP',  il  est  clair  que  le  plan  d'oscillation 
du  pendule  conservera  une  direction 
invariable  dans  l'espace;  la  terre  tour- 
nera sous  lui,  sans  qu'il  participe  à  ce 

mouvement  de  rotation,  et  les  plans  des  divers  méridiens  ter- 
restres viendront  successivement  coïncider  avec  le  plan  vertical 


Fig.  360. 
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dans  lequel  s'effectuent  ses  oscillations.  Un  observateur,  placé 
sur  lu  terre,  tournant  avec  elle  autour  de  Taxe  PP',  et  n'ayant 
pas  conscience  de  ce  mouvement  do  ut  il  est  animé  en  commun 
avec  la  terre,  regardera  les  méridiens  terrestres  comme  immo- 
biles, et  croira  eu  conséquence  que  le  plan  d'oscillation  du  pen- 
dule tourne  autour  de  PP7,  de  manière  à  venir  successivement 
se  placer  dans  le  plan  de  chacun  de  ces  méridiens  ;  la  rotation 
de  la  terre  s'effectuant  de  l'ouest  à  l'est,  il  verra  le  plan  d'oscil- 
lation du  pendule  tourner  de  Test  à  l'ouest,  autour  de  la  verticale 
menée  par  son  point  de  suspension,  et  avec  une  vitesse  angulaire 
précisément  égale  à  celle  que  possède  la  terre  dans  son  mouve- 
ment de  rotation  :  si  les  oscillations  du  pendule  ne  s'arrêtaient 
pas,  le  plan  dans  lequel  elles  s'effectuent  semblerait  faire  un  tour 
entier  autour  de  la  \erticale,  dans  l'espace  d'un  jour  sidéral. 

Les  circonstances  que  nous  venons  d'indiquer  ne  pourraient 
pas  se  réaliser,  en  admettant  même  que  nous  puissions  en  effet 
nous  transporter  au  pôle  boréal  de  la  terre,  si  la  condition  de 
suspendre  le  pendule  à  un  corps  indépendant  de  la  terre  était  in- 
dispensable. Mais  il  n'en  est  rien.  Si  le  fil  du  pendule  est  attaché 
par  son  extrémité  supérieure  à  un  corps  lié  à  la  terre  et  tournant 
par  conséquent  avec  elle,  le  plan  d'oscillation  du  pendule  n'en 
conservera  pus  moins  une  direction  invariable  dans  l'espace.  Pour 
s'en  assurer,  il  suffit  d'attacher  le  fil  du  pendule  à  un  corps  que 
l'on  puisse  faire  tourner  à  volonté  sur  lui-même,  autour  de  la 
verticale  passant  pur  le  point  d'attache,  pendant  que  le  pendule 
oscille;  en  mettant  ce  pendule  en  mouvement,  puis  faisant  tour- 
ner le  corps  auquel  il  est  suspendu,  soit  dans  un  sens,  soit  dans 
l'autre,  on  voit  que  le  plan  d'oscillation  ne  change  pas  :  le  fil,  et 
lecorps  pesant  qui  le  termine  à  sa  partie  inférieure,  tournent  l'un 
et  l'autre  sur  eux-mêmes,  comme  on  peut  le  constater  en  leurat- 
tachanl  de  petits  appendices  de  papier,  sans  qu'il  en  résulte  au- 
cune altération  de  la  direction  du  plan  d'oscillation.  Le  point  de 
suspension  du  pendule,  au  pôle  P,  peut  donc  être  pris  sur  un  ob- 
jet dépendant  de  la  terre  et  tournant  avec  elle,  sans  que  les  cir- 
constances indiquées  plus  haut  cessent  de  se  produire. 

Au  pôle  austral  P',  l'expérience  faite  de  la  même  manière  qu'au 
pôle  boréal  P,  donnera  des  résultats  analogues  ;  seulement  le  plan 
d'oscillation  du  pendule  semblera  tourner  en  sens  contraire,  à 
cause  delà  position  inverse  de  l'observateur  :  le  mouvement  de 
ce  plan  sera  dirigé  de  gauche  à  droite  au  pôle  boréal,  et  de  droite 
à  gauche  au  pôle  austral. 

En  tout  autre  point  de  la  surface  delà  terre,  on  ne  voit  pas  aussi 
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facilement  ce  qui  doit  se  produire;  mais  il  est  clair  que,  si  le 
plan  d'oscillation  du  pendule  semble  tourner  dans  un  sens  au 
point  A,  il  devra  sembler  tourner  en  sens  contraire  au  point  A', 
situé  symétriquement  par  rapport  a  l'équateur  EE'.  A l'équateur 
même,  le  plan  d'oscillation  devra  sembler  immobile,  parce  qu'il 
n'y  a  pas  de  raison  pour  qu'il  semble  tourner  dans  un  sens  plu- 
tôt que  dans  l'autre. 

Pour  analyser  ce  qui  se  passera  au  point  A,  nous  nous  appuie- 
rons sur  la  proposition  suivante,  qu'on  démontre  dans  les  cours 
de  mécanique.  Si  l'on  représente  par  la  ligne  OB  l'angle  dont  la 
terre  tourne  autour  de  son  axe  dans  un  temps  très-court,  et  que 
Ton  construise  le  parallélogramme  OCBD,  ayant  ses  côtés  OC,OD 
dirigés  l'un  suivant  OA,  l'autre  perpendiculairement  à  OA,  la  ro- 
tation OB  autour  de  l'axe  PP'  équivaut  à  deux  rotations  simulta- 
nées, l'une  autour  de  OA  et  représentée  en  grandeur  par  OC, 
l'autre  autour  de  OF  et  représentée  en  grandeur  par  OD.  Suppo- 
sons donc  que,  pendant  un  temps  très-court,  la  rotation  OB  de  la 
terre,  autour  de  son  axe  PP',  soit  remplacée  par  les  deux  rota- 
tions OC  autour  de  Taxe  OA,  et  OD  autour  de  l'axe  OF,  et  voyons 
quelle  influence  chacune  de  ces  deux  rotations  partielles  peu  t  avoir 
sur  la  direction  du  plan  d'oscillation  d'un  pendule  installé  au 
point  A.  Eu  égard  à  la  rotation  de  la  terre  autour  de  l'axe  OF,  le 
pendule,  placé  en  A,  se  trouve  dans  les  mêmes  conditions  que 
lorsqu'il  est  dans  un  point  de  l'équateur  EE',  et  que  l'on  consi- 
dère la  rotation  réelle  de  la  terre  autour  de  l'axe  PP'  :  la  direc- 
tion du  plan  d'oscillation  du  pendule  n'est  donc  nullement  modi- 
fiée par  l'existence  de  la  rotation  de  la  terre  autour  de  l'axe  OF  ; 
'en  sorte  que  nous  pouvons  faire  abstraction  de  la  rotation  OD. 
Dès  lors,  la  rotation  OC  subsistant  seule,  le  pendule  installé  en  A 
doit  se  comporter  comme  il  le  faisait  en  P,  eu  égard  à  la  rotation 
réelle  delà  terre  autour  de  PP'  :  le  plan  d'oscillation  du  pendule 
doit  sembler  tourner  autour  de  la  verticale  OA  avec  une  vitesse 
angulaire  égale  à  celle  dont  la  terre  serairanimée,  si  elle  ne  pos- 
sédait que  la  rotation  composante  OC  au  lieu  de  la  rotation  résul- 
tante OB  ;  c'est-à-dire  que  le  temps  qu'emploierait  le  plan  d'os- 
cillation a  faire  un  tour  entier  autour  de  la  verticale  OA,  si  les 
oscillations  du  pendule  ne  s'arrêtaient  pas,  serait  à  la  durée  du 
jour  sidéral  dans  le  rapport  inverse  des  lignes  OC,  OB.  Quant  au 
sens  dans  lequel  s'effectue  ce  mouvement  apparent  du  plan  d'os- 
cillation du  pendule  au  point  A,  il  est  évidemment  le  même  qu'au 
pôle  le  plus  voisin,  c'est-à-dire  que  le  plan  doit  sembler  tourner 
de  gauche  à  droite,  en  an  point  quelconque  de  l'hémisphère  bo- 
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réal,  et  de  droite  à  gauehe,  en  un  point  quelconque  de  l'hémi- 
sphère austral.  ■■■■■• 

H*  Foucault  a  réalisé  à  Paris  l'expérience  dont  nous  venons  de 
parler,  et  cela  sur  une  vaste  échelle.  Dn  grand  nombre  de  per- 
sonnes ont  pu  la  voir,  et  assister  ainsi  à  une  véritable  manifesis- 

tion  artificielle  du  moine- 
mentderotationdelatern 
sur  elle-même.*  Dn  fbd't- 
cier,  d'environ  64  mètm 
de  longueur,  était  solide- 
ment encastré  par  son  ex- 
trémité supérieure,  dut 
une  plaque  métallique 
fixée  au  centre  de  la  cou- 
pole du  Panthéon,  et  sup- 
portait unebouledecrine 
d'un  poids  asseï  fort  ans- 
chée  à  son  extrémité  intt- 
r ienre.  Lorsque  le  pendule 
uinsi  formé  était  mis  es 
mouvement,  il  effectuait 
ses  oscillations  avec  beau- 
coup de  lenteur;  la  durée 
de  chacune  d'elles  était 
d'environ  8  secondes.  Afin 
de  rendre  plus  sensible  le 
mouvement  de  rotation 
du  plan  d'oscillation  au- 
tour de  la  verticale,  on 
disposait  deux  pet  ils  mon- 
ticules de  sable  fin  a,  a, 
fig.  359,  allongés  chacun 
suivant  une  direction  per- 
pendiculaire au  plan  ver- 
tical dans  lequel  le  pen- 
dule commençait  à  oscil- 
ler,et  si  tués  l'un  d'un  côtl, 
l'autre  de  Vautre  côté  de  ce  plan.  Une  pointe  fixée  au-dessous  de 
la  boule  du  pendule  venait  à  chaque  oscillation  rencontrer  ces 
doux  monticules  de  sable,  et  les  entamait  ainsi  peu  à  peu,  à  me- 
sure que  le  plan  d'oscillation  tournait,  comme  on  le  voit  sur  la 
figure.  11  était  important  que  le  pendule  fût  mis  en  mouvement 


Fig.  361. 
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avec  toutes  les  précautions  possibles,  pour  qu'il  commençât  sa 
première  oscillation  sans  avoir  la  moindre  vitesse  initiale;  pour 
cela,  on  dérangeait  le  pendule  de  sa  position  naturelle  d'équilibre, 
et,  après  lui  avoir  donné  l'écartement  nécessaire,  en  raison  de 
l'amplitude  qu'on  voulait  obtenir  pour  les  os* 
ci  Hâtions,  on  le  maintenait  immobile  dans  cette 
position  au  moyen  d'un  fil  b,  fig.  362,  attaché  à 
quelque  objet  fixe ,  puis,  lorsqu'on  voyait  que 
la  boule  était  bien  en  repos  dans  cette  posi- 
tion particulière,  on  brûlait  le  fil  b  à  l'aide  de 
la  flamme  d'une  allumette,  et  le  pendule  par- 
tait aussitôt,  en  laissant  tomber  immédiate- 
ment la  portion  du  fil  b  qui  environnait  la  F'g-362. 
boule. 

L'expérience  de  M.  Foucault  a  été  répétée  dans  un  grand  nombre 
de  lieux,  et  partout  elle  a  bien  réussi.  Les  oscillations  ne  se  con- 
servaient pas  assez  longtemps  pour  que  le  plan  d'oscillation  pût 
faire  un  tour  entier  autour  de  la  verticale  menée  par  le  point  de 
suspension  du  pendule;  mais  il  suffisait  de  mesurer  l'angle  dont 
ce  plan  tournait  dans  un  temps  quelconque,  pour  reconnaître  que 
la  vitesse  de  ce  mouvement  de  rotation,  vitesse  qui  variait  d'un 
lieu  à  un  autre,  était  bien  d'accord  avec  les  considérations  théo- 
riques que  nous  venons  de  développer. 

§  315.  La  seconde  expérience  de  M.  Foucault  est  fondée  sur  ce 
principe  de  mécanique,  que  si  un  corps  solide,  symétrique  par 
rapport  à  un  axe,  reçoit  un  mouvement  de  rotation  autour  de  cet 
axe,  et  qu'aucune  force  ne  vienne  ensuite  agir  sur  ce  corps  pour 
modifier  le  mouvement  qui  lui  a  été  donné,  il  continue  indéfini- 
ment à  tourner  autour  de  ce  môme  axe  de  symétrie,  qui  conserve 
d'ailleurs  une  direction  invariable  dans  J'espace.  On  comprend 
que,  si  l'on  réalise  ce  mouvement  de  rotation  d'un  corps  symétri- 
que par  rapport  à  un  axe,  et  que  ce  corps,  placé  à  la  surface  de  la 
terre,  soit  mis  dans  des  conditions  telles  que  l'action  de  la  pesan- 
teur qui  s'exerce  sur  lui  ne  puisse  troubler  son  mouvement  en  au- 
cune manière,  l'invariabilité  de  direction  de  soi.  axe  de  rotation 
fera  ressortir  les  changements  successifs  de  position  qu'éprouvent 
les  objets  terrestres  voisins,  par  suite  de  la  rotation  de  la  terre  sur 
elle-même.  Si  l'axe  de  rotation  du  corps  paraissait  immobile  par 
rapport  à  ces  objets  environnants,  c'est  qu'il  participerait  au  mou- 
vement de  rotation  de  la  terre  autour  de  la  ligne  des  pôles,  et  qu'en 
conséquence  il  changerait  progressivement  de  direction  dans 
l'espace.  L'invariabilité  de  sa  direction  dans  l'espace  doit  donc  le 
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faire  paraître  en  mouvement  pour  lus  observateurs  qui  sont  place» 
sur  le  globe  terrestre,  et  qui  tournent  avec  lui  autour  de  la  ligne 
des  pôles  ;  cet  axe  doit  sembler  tourner  autour  de  l'axe  du  inonde, 
en  sens  cod  Ira  ire  du  mouvement  de  rotation  de  la  terre,  absolu- 
ment comme  les  étoiles,  dont  le  mouvement  diurne  n'est  qu'une 
apparence  due  à  la  même  cause.  Un'}  a  que  dans  le  cas  où  l'axe 
de  rotation  du  corps  aurait  la  direction  même  de  l'axe  du  monde, 
qu'il  semblerait  immobile. 

Voici  comment  M.  Foucault  a  disposé  l'appareil,  auquel  il  a 
donné  le  nom  de  gyroscope,  et  qui  est  destiné  a  constater  l' exis- 


tence de  ce  mouvement  apparent  dû  à  la  rotation  de  la  terre, 
dbque  métallique  a«,/î$.  363  eE30i,  est  monté  sur  un  axe  bb 
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est  fixé  en  son  centre  et  perpendiculairement  à  ses  faces  laté- 
rales. Ce  disque  très-massif  est  renflé  sur  tout  son  contour,  afin 
que  la  matière  dont  il  est  formé  soit  reportée,  autant  que  possible, 
à  sa  circonférence.  L'axe  66  est  soutenu  à  ses  deux  extrémités 
par  deux  pivots  autour  desquels  le  disque  aa  peut  tourner  libre- 
ment. Ces  deux  pivots  sont  portés  par  un  anneau  ce,  muni  de 
deux  couteaux  d,  d,  analogues  au  couteau  de  suspension  d'un 
fléau  de  balance.  Les  couteaux  d,  d  reposent  par  leurs  arêtes 
dans  des  échancrures  pratiquées  en  deux  points  opposés  de  l'an- 
neau vertical  ee.  Knfîn  l'anneau  ee  est  suspendu  à  un  fil  un  peu 
long,  ce  qui  lui  permet  de  tourner  facilement  autour  de  la  verti- 
cale suivant  laquelle  ce  fil  se  dispose;  et  pour  éviter  que  cet  an- 
neau, avec  tout  ce  qu'il  porte,  ne  puisse  osciller  comme  un  pendule 
sous  l'action  de  la  moindre  cause  qui  le  dérangerait  de  sa  position 
d'équilibre,  on  l'a  muni  inférieurement  d'une  pointe  déliée  qui 
pénètre  dans  un  trou  assez  large  pour  qu'elle  puisse  y  tourner  li- 
brement sans  éprouver  de  frottement.  Ce  mode  de  suspension  du 
disque  aa,  et  de  l'axe  bb  qui  fait  corps  avec  lui,  permet  évidem- 
ment de  faire  varier  la  direction  de  cet  axe  bb  de  toutes  les  ma- 
nières possibles.  En  faisant  tourner  l'anneau  ee  autour  de  la  ver- 
ticale qui  passe  par  le  fil  de  suspension  et  par  la  pointe  inférieure, 
on  peut  amener  l'axe  bb  à  être  dirigé  dans  un  plan  vertical  quel- 
conque ;  en  faisant  ensuite  tourner  l'anneau  ce  autour  des  arêtes 
des  couteaux  d,  d,  on  peut  faire  varier  à  volonté  l'inclinaison  de 
l'axe  66;  et  ces  deux  mouvements  peuvent  s'effectuer  sans  qu'il 
en  résulte  de  frottement  sensible. 

L'appareil  a  été  construit  avec  le  plus  grand  soin,  de  manière 
que  le  centre  de  gravité  du  disque  aa  soit  exactement  sur  son 
axe  de  rotation,  et  que  le  centre  de  gravité  de  l'anneau  ce  chargé 
du  disque  se  trouve  aussi  exactement  sur  l'axe  formé  par  les  arê- 
tes des  deux  couteaux  d,  d.  Il  en  résulte  que,  1°  l'action  de  la  pe- 
santeur n'a  aucune  influence  sur  le  mouvement  de  rotation  du 
disque  autour  de  son  axe  de  figure;  2°  cette  action  ne  tend  en 
aucune  manière  à  faire  varier  l'inclinaison  de  Taxe  66,  en  faisant 
tourner  l'anneau  ce  autour  de  la  ligne  de  suspension  formée  par 
les  arêtes  des  couteaux  d,  d. 

Pour  faire  l'expérience,  on  enlève  la  partie  de  l'appareil  qui  est 
représentée  seule  sur  la  fig.  362,  et  on  l'installe  dans  une  ma- 
chine spéciale  destinée  à  communiquer  au  disque  aa  un  mou- 
vement de  rotation  très-rapide,  par  l'intermédiaire  de  la  roue 
dentée  o.  Lorsque  le  disque  est  ainsi  mis  en  mouvement,  on  le 
replace  avec  l'anneau  ce  dans  la  position  indiquée  par  la.  fig.  363. 
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L'axe  bb,  liant  ainsi  dirigé  horizontalement,  fait  un  angle  avec  la 
ligne  des  pôles,  et  doit  en  conséquence  sembler  se  mouvoir  au- 
tour de  cette  ligne,  comme  nous  l'avons  expliqué.  Mais  ce  mou- 
vement apparent  ne  peut  s'effectuer  qu'autant  que  l'anneau  ce 
tourne  peu  à  peu  autour  des  couteaux  d,  dy  et  qu'en  môme  temps 
l'anneau  vertical  ee  tourne  autour  du  fil  qui  le  supporte.  Ce  der- 
nier mouvement  peut  être  observé  à  l'aide  d'un  microscope  m, 
installé  à  côté  de  l'appareil,  et  dirigé  vers  une  petite  plaque  di- 
visée i  que  porte  l'anneau  ee;  on  voit  les  traits  de  division  de 
cette  petite  plaque  passer  les  uns  après  les  autres  derrière  le 
point  de  croisement  des  fils  d'un  réticule  adapté  au  microscope, 
absolument  de  la  môme  manière  que  les  étoiles  observées  à 
l'aide  de  la  lunette  méridienne  se  meuvent  par  rapport  aux  fils 
du  réticule  de  cette  lunette  (§  81). 

§  Ht 6.  Densité  moyenne  de  la  terre.  —  La  théorie  de  la 
gravitation  universelle  a  permis  de  trouver  les  masses  du  soleil  et 
des  planètes,  rapportées  à  l'une  d'elles  prise  pour  unité  (§  299).  Il 
suffit  dès  lors  de  déterminer  la  masse  de  l'un  de  ces  corps,  com- 
parativement aux  masses  des  corps  que  nous  voyons  autour  de 
nous,  pour  qu'il  s'ensuive  une  connaissance  complète  de  toutes 
les  autres  masses.  C'est  naturellement  sur  la  terre  que  doit  porter 
cette  détermination;  et  au  lieu  de  chercher  un  nombre  qui  re- 
présente la  masse  entière  du  globe,  il  est  préférable  de  chercher 
la  densité  moyenne  de  ce  globe,  c'est-à-dire  la  densité  qu'il  aurait 
en  tous  ses  points,  s'il  était  homogène  et  que  sa  masse  fût  égale  à 
ce  qu'elle-est  réellement  :  il  suffira  en  effet  de  combiner  la  den- 
sité moyenne  de  la  terre  avec  son  volume,  pour  en  conclure  au 
besoin  la  valeur  de  sa  masse. 

La  densité  moyenne  de  la  terre  a  été  déterminée  par  Cavendi^h. 
L'appareil  dont  il  s'est  servi  pour  cela  est  représenté  par  les  fig.  X 
et  36G.  Deux  petites  boules  de  plomb,  x,  xy  sont  suspendues  aux 
extrémités  d'une  tringle  horizontale  hh,  supportée  en  son  milieu 
par  un  fil  métallique  vertical  Igm;  deux  fils  métalliques  gh  sont 
destinés  à  empêcher  la  flexion  de  la  tringle  hh  sous  le  poids  de  ces 
boules.  Le  fil  de  suspension  Igm,  les  fils  obliques  gh,  la  tringle /«A. 
et  les  boules  x,  x,  sont  enfermés  dans  une  boîte  légère  ABCDKF, 
afin  d'éviter  l'influence  de  la  moindre  agitation  de  l'air  environ- 
nant ;  cet  te  boîteest  sou  tenuepar  les  quatre  supports  verticaux  S,  S. 
Deux  boules  de  plomb  W,  \V,  beaucoup  plus  grosses  que  les  pre- 
mières, sont  suspendues  à  deux  tringles  verticales,  réunies  ter* 
le  haut  par  la  pièce  HV  qui  se  termine  par  un  boulon  p  traversant 
une  poutre  fixe.  La  pièce  rVr  peut  tourner  autour  du  boulon/). 
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avec  les  boules  W,  W,  qu'elle  supporte,  de  manière  à  les  rappro- 


Fig.  36ci. 


Fig.  3C6. 


cber  plus  ou  moins  des  petites  boules  x,  x  :  cette  disposition  per- 
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met  en  outre  d'amener  les  boules  W,  W  dans  les  positions  ia- 
verses  m,  w\ 

Voici  quel  est  le  principe  des  expériences  auxquelles  cet  appa- 
reil a  servi.  Supposons  que  le  levier  horizontal  hh  se  mette  natu- 
rellement en  équilibre  en  se  disposant  au  milieu  de  la  largeur  de 
la  botte  qui  l'enveloppe,  lorsque  les  deux  grosses  boules  se  trou- 
vent chacune  à  égale  distance  des  deux  petites  boules  xf  x,  c'est- 
A-dire  lorsqu'on  les  place  dans  le  plan  vertical  perpendiculaire  à 
la  longueur  du  levier  hh.  Si  Ton  amène  les  deux  grosses  boules 
dans  les  positions  W,  W,  elles  attirent  à  elles  les  boules  x,  x,  et 
font  ainsi  tourner  le  levier  horixontal  hh  d'une  certaine  quantité 
autour  de  son  milieu,  ce  qui  ne  peut  se  faire  qu'autant  que  lefilty 
éprouve  une  légère  torsion  ;  les  boules  x,  x,  s'arrêtent  dans  une 
position  telle  que  les  attractions  exercées  par  les  boules  W,  W, 
soient  contre-balancées  par  la  torsion  du  fil  Ig.  Si  l'on  amène  en- 
suite les  deux  grosses  boules  dans  les  positions  w,  w,  les  petites 
boules  x,  x,  sont  encore  attirées  par  elles,  et  le  fil  ig  se  trouve 
tordu  en  sens  contraire.  Il  est  clair  que,  en  admettant  que  les  po- 
sitions W,  W  et  w,  w  des  grosses  boules  soient  bien  à  égales  dis- 
tances des  extrémités  A, A, de  la  boite,  l'angle  total  dont  le  levier  M 
a  tourné  autour  de  son  milieu,  pour  passer  de  la  première  posi- 
tion d'équilibre  à  la  seconde,  est  exactement  le  double  de  l'angle 
compris  entre  chacune  d'elles  et  la  position  que  prendrait  le  le- 
vier hh  dans  le  cas  où  les  boules  x,  x,  n'éprouveraient  aucune 
action  de  la  part  des  autres  boules  ;  la  moitié  de  cet  angle  total  est 
précisément  l'angle  de  torsion  du  filfy,  déterminé  par  l'attraction 
que  les  grosses  boules  exercent  dans  chaque  cas  sur  les  boules x^x. 
La  connaissance  de  cet  angle  doit  permettre  d'évaluer  la  résis- 
tance que  le  fil  Ig  oppose  au  levier  hh,  en  raison  de  la  torsion 
qu'il  éprouve,  et  par  suite  la  grandeur  de  la  force  d'attraction  de 
#  chacune  des  boules  W,W,  sur  la  boule  voisine  x.  En  comparant 
ensuite  cette  force  d'attraction  avec  le  poids  de  la  boule  jr,  qui 
n'est  pas  autre  chose  que  l'attraction  exercée  par  la  terre  entière 
sur  cette  boule,  et  tenant  compte  du  rapport  qui  existe  entre  la 
distance  des  centres  des  deux  boules  x,  W,  et  le  rayon  de  la  terre, 
on  peut  en  conclure  le  rapport  des  masses  de  la  terre  et  de  la 
boule  W  :  ce  dernier  rapport  étant  trouvé,  on  en  déduit  immé- 
diatement la  valeur  de  la  densité  moyenne  de  la  terre. 

Pour  connaître  la  résistance  opposée  parle  fil  Ig,  lorsqu'il  a  été 
tordu  d'une  certaine  quantité,  il  suffit  de  déranger  le  levier  hh  de 
sa  position  naturelle  d'équilibre,  puis  de  l'abandonner  à  lui-même. 
La  torsion  du  fil  Ig  \e  ramène  à  sa  position  primitive  ;  il  dépasse 
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celle  position  en  vertu  de  sa  vitesse  acquise  ;  le  fil, se  tordant  en 
sens  contraire,  réduit  bientôt  cette  vitesse  à  zéro,  puis  ramène  de 
nouveau  le  levier  vers  sa  position  d'équilibre,  et  ainsi  de  suile: 
en  un  mol,  le  levier  M  effectue  une  série  d'oscillations  de  part  et 
«l'autre  de  celte  position.  Les  oscillations  étant  déterminées  par 
la  résistance  gue  le  lil  exerce  sur  la  levier  hh,  en  vertu  de  sa  tor- 
sion, qui  a  lieu  tantôt  dans  un  sens,  tantôt  dans  l'autre,  leur  du- 
rée est  liée  à  l'énergie  de  cette  résistance,  et  peut  servir  à  en  dé- 
terminer la  grandeur.  On  observe  donc  la  durée  des  oscillations 
horizontales  du  levier  hh,  et  l'on  en  déduit  la  valeur  de  la  résis- 
tance que  le  fil  Ig  oppose  à  la  torsion,  pour  chnque  angle  d'écar- 
lement  du  levier  hh.  On  se  sert  ensuite  de  la  connaissance  ainsi 
obtenue  pour  trouver  la  grandeur  de  l'attraction  exercée  par 
chacune  des  grosses  boules  W,  W,  sur  la  petite  boute  voisine, 
comme  il  a  été  dit  plus  haut. 

Les  effets  à  observer,  dans  ces  expériences,  sonl  tellement  fai- 
bles, qu'on  est  obligé  d'employer  toutes  les  précautions  imagi- 
nables pour  qu'ils  ne  soient  pas  troublés  et  même  masqués  com- 
plètement par  des  causes  accidentelles,  telles  que  le  mouvement 
de  l'air  et  les  varialions  de  température.  Aussi  Cavendish  a-t-il 
disposé  son  appareil  dans  une  chambre  close,  fig.  307,  dans  la- 


Fig.  3(7. 

quelle  il  n'avait  pas  besoin  de  pénélrer.  Des  lunettes  T,  T,  ser- 
vaient à  observer  du  dehors,  soit  l'écarlemeni  permanent  du  le- 
vier hh  sous  l'action  des  deux  grosses  boules  de  plomb,  soit  les 
oscillations  de  ce  levier  sous  la  seule  action  de  la  lorsiondufil  Ig. 
Deux  petites  régies  horizontales  divisées  n,  »,  fig.  365,  étaient 
adaptées  aux  extrémités  du  levier  hh,  et  marchaient  avec  lui  der- 
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rière  deux  petites  ouvertures  par  lesquelles  on  pouvait  les  voir  à 
l'aide  des  lunettes  T,  T.  Deux  lampes  L,  L,  projetaient  de  la  lu- 
mière sur  ces  deux  petites  règles  n,  n.  Une  tige  horizontale,  termi- 
née par  un  bouton  K,  était  en  communication  par  son  autre 
extrémité  avec  le  support  du  fil  vertical  Ig;  en  faisant  tourner  le 
bouton  K,  on  faisait  tourner  en  même  temps  ce  support  autour 
d'an  axe  vertical;  et  Ton  pouvait  ainsi  faire  en  sorte  que  le  levier 
hh  fût  bien  au  milieu  de  la  largeur  de  la  boîte,  lorsque  le  fil  ver- 
tical ty  n'éprouvait  aucune  torsion.  Enfin,  une  corde  passait  dans 
la  gorge  d'une  poulie  MM  fixée  horizontalement  au-dessus  de  la 
pièce  rPr  ;  les  deux  cordons  qui  s'en  détachaient  de  part  et  d'au- 
tre sortaient  de  la  chambre  par  deux  petites  ouvertures  latérales, 
passaient  chacun  dans  la  gorge  d'une  poulie  verticale*/, et  sup- 
portaient des  corps  pesants  destinés  à  leur  donner  une  tension 
convenable  :  il  suffisait  de  tirer  l'un  de  ces  deux  cordons  pour 
que  la  poulie  MM  tournAt  en  entraînant  avec  elle  les  deux  boules 
W,  W,ce  qui  permettait  de  placer  ces  deux  boules  comme  on 
voulait  par  rapport  au  reste  de  l'appareil. 

Les  expériences  de  Cavendish  ont  été  reprises  depuis  à  Frey- 
berg  par  M.  Reich,  qui  y  apporta  encore  plus  de  soin.  11  trouva 
ainsi  que  la  densité  moyenne  de  la  terre  est  égale  à  5 ,44,  en  pre- 
nant pour  unité  la  densité  de  l'eau.  Ce  résultat  est  très-peu  diffé- 
rent de  celui  qui  avait  été  obtenu  par  Cavendish.  La  densité  des 
matières  qui  composent  les  diverses  parties  de  la  surface  du 
globe  terrestre  est  beaucoup  plus  faible  queectte  densité  moyenne: 
on  en  conclut  naturellement  que  la  densité  doit  aller  eu  crois- 
sant de  la  Surface  au  centre. 

§317.  Densités  des  planètes.  —  La  connaissance  de  la  den- 
sité moyenne  de  la  terre  permet  de  trouver  également  les  den- 
sités moyennes  du  soleil,  de  la  lune  et  des  planètes.  En  cflVt. 
d'après  le  tableau  de  la  page  569,  on  connaît  les  rapports  de? 
masses  de  ces  divers  corps  à  la  masse  de  la  terre  ,  ou  peut  en 
conclure  les  valeurs  que  prendraient  ces  rapports  de  masses,  *i 
les  volumes  de  tous  ces  corps  étaient  modifiés  de  manière  à 
devenir  tous  égaux  au  volume  de  la  terre,  sans  que  leurs  densités 
moyennes  fussent  changées  ;  ces  rapports  de  masses,  à  égalité  de 
volume,  sont  évidenment  aussi  les  rapports  des  densités  moyennes 
correspondantes;  la  valeur  trouvée  pour  la  densité  moyenne  de  la 
terre,  étant  multipliée  successivement  par  chacun  de  ces  rap- 
ports, fournira  les  densités  que  l'on  cherche.  C'est  ainsi  qu'on 
a  formé  le  tableau  suivant  : 
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NOMS 

DBS     ASTRES. 

DENSITÉ 

MOTBRNB. 

NOMS 

DES     ASTRES. 

DENSITÉ 
MOYENNE. 

1,37 

15,99 
5,02 
5.44 

•5,16 

1,29 

0,75 
0,98 
1,21 
3,37 

"Vénus • 

La  Terre 

Mars 

On  voit  que  la  densilé  moyenne  du  soleil  n'est  guère  supérieure 
à  celle  de  l'eau  ;  que  celle  d'Uranus  lui  est  à  peu  près  égale;  et 
que  celle  de  Saturne  n'en  est  que  les  trois  quarts. 

§  318.  I>é  cou  verte  de  la  rotation  de  Panneau  de  Sa- 
turne. —  Les  développements  dans  lesquels  nous  sommes  entrés 
dans  diverses  parties  de  ce  chapitre,  ne  peuvent  donner  qu'une 
faible  idée  de  la  manière  dont  la  théorie  de  la  gravitation  univer- 
selle a  rendu  compte  des  particularités  que  l'observation  avait  fait 
découvrir  dans  les  mouvements  des  astres.  Toutes  les  inégalités 
qui  étaient  venues  successivement  éloigner  ces  mouvements  delà 
simplicité  qu'on  leur  attribuait  d'abord,  ont  été  expliquées  par 
cette  théorie  ;  et  elle  ne  s'est  pas  bornée  uniquement  à  faire  con- 
naître la  cause  de  chacune  d'elles,  elle  en  a  en  outre  assigné  la 
grandeur  et  les  lois,  sans  que  jamais  on  ait  trouvé  par  l'observa- 
tion que  les  résultats  qu'elle  avait  fournis  n'étaient  pas  conformes 
aux  faits.  Cette  concordance  des  inégalités  trouvées  par  l'obser- 
vation avec  ce  que  la  théorie  a  fait  connaître  ensuite  relativement 
à  chacune  d'elles  conslitue  bien  certainement  une  grande  preuve 
en  faveur  de  la  théorie  de  Newton  ;  mais  on  en  trouve  une  plus 
grande  encore  dans  ce  fait  remarquable,  que  la  théorie  a  fait 
trouver  une  foule  d'inégalités  que  l'observation  seule  eût  eu  beau- 
coup de  peine  à  dévoiler,  et  que,  par  l'adjonction  de  ces  nouvelles 
inégalités  à  celles  déjà  connues,  on  est  arrivé  à  une  connaissance 
beaucoup  plus  précise  du  mouvement  de  chacun  des  corps  du 
système  planétaipe.  Nousciterons  ici  deux  exemples  remarquables 
de  ces  résultats  que  la  théorie  a  indiqués,  et  qui  ont  été  pleine- 
ment confirmés  par  l'observation.  Le  premier  >e  rapporte  à  la  ro- 
tation de  l'.inneau  de  Saturne,  et  le  second  à  la  découverte  de  la 
planète  Neptune. 

Laplace,  en  cherchant  à  se  rendre  compte  de  l'existence  per- 
manente de  l'anneau  qui  environne  Saturne,  a  été  conduit  a  pen- 
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mt  que  ce  corps  singulier  n'a» ail  pu  rester  pendant  des  tiédie 
dans  la  position  qu'il  occnpe  par  rapport  à  la  planète,  que  parce 
qu'il  était  animé  d  un  mouvement  de  rotation  dans  son  plan  il 
autour  de  son  centre.  I.a  force  cenlrifugc,  due  à  ce  mouvement 
de  rotation,  en  se  conihinant  avec  l'attraction  que  les  corps  placés 
à  la  surface  de  l'anneau  éprouvent  de  la  part  de  la  planète  et  il* 
l'anneau  lui-même,  peut  maintenir  ces  corps  en  équilibre  ;  tan- 
dis que,  si  l'anneau  ne  tournait  pas,  les  diverses  parties  qui  le 
composent  céderaient  peu  à  peu  à  l'attraction  de  la  planète,  H 
tomberaient  les  unes  après  les  autres  sur  sa  surface,  ccquiauie- 
lierait  bientôt  la  destruction  complète  de  l'anneau.  Laplace  a 
calculé  ta  vitesse  avec  laquelle  devait  s'effectuer  le  mouiemcm 
de  rotai  ion  de  l'anneau,  pour  que  l'équilibre  dont  nous  ver 
de  parler  pût  avoir  lieu,  et  il  eu  a  conclu  le  temps  que  l'anneau 
emploie  à  faire  un  tour  entier  sur  lui-même. 

Il'un  autre  cillé,  Hersehell,  qui,;*  l'aide  de  ses  instruments  puis- 
sants, observait  assidûment  les  faibles  changements  d'appareil"' 
de  l'anneau,  trouva  qu'ils  indiquaient  une  rotation  de  cet  anneau 
dans  son  plan,  et  il  put  en  déduire  la  vitesse  de  ce  mouvement. 

Les  deux  savants  opérant  ainsi  en  même  temps,  à  l'insu  l'uo'l'1 
l'autre,  et  par  de?  moyens  si  différents,  trouvèrent,  pour  la  dura' 
de  (a  rotation  de  i  anneau  de  Saturne,  deux  nombres  presque 
identiquement  les  mêmes. 

§319.    Découverte    de  I»  flaaète    Neptune.  —    Bouvard, 

en  comparant  les  formules  trouvées  par  Laplace  pour  le  mouve- 
ment d'Urauus,  ant  positions  dans  lesquelles  cette  planète  avait 
été  observée  à  diverses  époques,  reconnut  que  la  théorie  n'était  pas 
d'accord  avec  l'observation.  Les  actions  perturbatrices  dontU 
place  avait  tenu  compte,  et  qui  émanaient  surtout  de  Jupiter  ri 
de  Saturne,  ne  pouvaient  pas  expliquer  toutes  les  irrégularité! 
que  l'observation  avait  Tait  reconnaître  dans  le  mouvement  de  la 
planète.  Bouvard  eut  alors  l'heureuse  idée  d'attribuer  les  pertur- 
bations d'Uranus,  dont  la  théorie  ue  pouvait  pas  rendre  compte, 
à  l'action  d'une  planète  inconnue  jusque-là;  il  disait  même  qui. 
était  persuadé  que  le  diamètre  de  l'orbite  de  celte  planète  était 
double  du  diamètre  de  l'orbite  d'Uranus  ;  cette  opinion  était  sa» 
doute  fondée  sur  la  loi  de  Dode  (g  88*),  qui  conduit  en  effet  à  tri- 
peu  près  à  ce  résultat. 

L'idée  émise  par  Bouvard  en  1821  était  regardée  comme  vrai- 
semblable par  tous  les  astronomes.  H.  Leverrier,  après  avoir 
repris  la  comparaison  de  la  théorie  avec  l'observa  lion,  el  s'être 
assuré  par  lui-même  que  l'action  des  planètes  connue*  ne  pourii' 
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pas  expliquer  toutes  les  perturbations  d'Uranus,  entreprit  de  dé- 
terminer la  position  que  la  planète  inconnue  devait  occuper  dans 
le  ciel  pour  produire  les  perturbations  dont  on  ne  pouvait  se 
rendre  compte.  D'un  autre  côté,  M.  Adams,  alors  étudiant  de 
l'université  de  Cambridge  (Angleterre),  se  livra  également  à  l'exa- 
men de  cette  question,  sans  que  ni  M.  Leverrier  ni  lui  se  dou- 
tassent qu'ils  s'occupaient  en  même  temps  de  la  môme  recherehe. 
Ces  deux  savanls  furent  ainsi  conduits,  chacun  séparément,  à 
assigner  le  lieu  où  devait  se  trouver  la  planète  inconnue,  parmi 
les  constellations;  leurs  résultats  s'accordèrent  presqueconipléte- 
ment.  Mais  M.  Leverrier  publia  son  travail  avant  M.  Adams  ;  le 
jour  môme  (23  septembre  1846)  g*&M.  Galle,  de  Berlin,  en  reçut 
la  nouvelle,  il  dirigea  une  lunette  vers  le  point  du  ciel  indiqué 
par  M.  Leverrier,  et  y  vit  en  effet  la  planète  annoncée,  à  laquelle 
on  a  donné  depuis  le  nom  de  Neptune  :  le  lieu  qu'elle  occupait 
réellement  était  éloigné  de  moins  d'un  degré  de  la  position  que 
la  théorie  lui  avait  assignée.  Il  n'est  pas  possible  de  trouver 
une  preuve  plus  éclatante  en  faveur  des  théories  astronomiques 
modernes. 


CHAPITRE  SEPTIÈME. 


DES    ETOILES    ET    DES    NEBULEUSES. 


§  320.  Après  avoir  parcouru,  dans  les  chapitres  précédents, 
tout  le  cercle  des  connaissances  que  l'on  possède  relativement  au 
système  planétaire,  il  ne  nous  reste  plus  qu'à  exposer4es  notions 
que  l'on  a  pu  acquérir  sur  le  reste  de  l'univers  et  sur  le  rôle  qu'y 
joue  le  soleil  avec  son  cortège  de  planètes  et  de  satellites.  C'est  ce 
que  nous  allons  faire  dans  ce  dernier  chapitre.  Nous  donnerons 
d'abord  quelques  détails  sur  ce  que  l'observation  a  fait  connaître 
relativement  aux  étoiles  proprement  dites  ;  puis,  nous  nous  oc- 
cuperons des  nébuleuses,  dont  l'étude  est  d'autant  plus  impor- 
tante et  curieuse,  qu'elle  conduit  à  des  idées  très-probables  sur  la 
ormation  de  tous  ces  corps  que  nous  apercevons  au  milieu  de 
l'immensité. 
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ÉTOILES. 

§*32l.  Etoiles  e»l«réM.  —  La  lumière  des  étoiles  est  généra- 
lement blanche  comme  celle  du  soleil.  Mais  il  y  .en  a  qoelqees- 
uoes  qui  présentent  une  coloration  assea  prononcée.  Nous  pou- 
vons citer  notamment  Anfarès  ou  le  Cœur  dm  Scorpion,  Aliéh- 
•fan,  Poliux  et  *  d'Or  ion,  qui  sont  rougefitrei;  la  Chèvre  et  Àitafr, 
qui  sou  t  légèrement  jaunes.  Parmi  les  étoiles  d'un  moindre  éclat, 
il  j  en. a  qui  ont  une  teinte  verte  ou  bleue. 
.  Il  résulte  des  indications  fournies  par  plusieurs  ouvrages  de 
l'antiquité  que  Sirius  était  anciennement  rougeâtre.  Lalumièrede 
cette  belle  étoile  étant  actuellement  du  blanc  le  plus  pur,  oo  doit 
en  conclure  qu'elle  a  perdu  la  coloration  qu'elle  présentait  d'a- 
Jtord.  C'est  à  peu  près  le  seul  exemple  bien  constaté  que  l'on  ait 
du  changement  de  couleur  de  la  lumière  d -une  étoile. 
.   §  322.  CfcMfttMMt  «l'éclat  4ea  étoile*.  —  Lorsque  non 
avons  parlé  de  la  constellation  de. la  grande  Ourse  (§  07),  non 
avons  dit  que  les  sept  étoiles  principales  qui  la  composent  sont  de 
2*  grandeur,  à  l'exception  de  et  qui  est  de  3*  grandeur.  A  reposée 
où  Bayer  a  publié  ses  cartes  célestes  en  1003,  la  succession  des 
lettres  «,  P,  7,  *,....  P&?  lesquelles  il  désignait  les  étoiles  les  pli* 
brillantes  de  chaque  constellation,  indiquait  le  rang  que  ces 
diverses  étoiles  occupaient  les  unes  par  rapport  aux  autres,  eu 
égard  à  leur  éclat  :  «s'appliquait  à  l'étoile  dont  l'éclat  était  le  plus 
grand,  p  à  celle  qui  brillait  le  plus  après  la  première,  $  à  la  sui- 
vante, et  ainsi  de  suite  (§  66).  11  est  clair,  d'après  cela,  qu'à  cette 
époque,  l'étoile  #  de  la  Grande  Ourse  était  plus  brillante  que  les 
étoiles  1,  l,  t),  de  la  même  constellation  ;  et,  comme  elle  est  main- 
tenant d'un  éclat  bien  inférieur  à  celui  de  ces  trois  étoiles,  00 
doit  en  conclure  qu'elle  s'est  très-notablement  affaiblie. 

On  a  un  assez  grand  nombre  d'exemples  d'étoiles  dont  l'éclat 
a  notablement  varié  depuis  une  époque  plus  ou  moins  reculée. 
Les  unes  se  sont  affaiblies,  comme  l'étoile  de  la  Grande  Ourse 
dont  nous  venons  de  parler,  et  môme  plusieurs  ont  complète- 
ment disparu  du  ciel  ;  d'autres,  au  contraire,  sont  devenues 
plus  brillantes  qu'elle  ne  l'étaient  d'abord. 

§  323.  Étoiles  périodiques.  —  Il  existe  un  certain  nombre 
d'étoiles  dont  l'éclat  varie  périodiquement.  Une  des  plus  remar- 
quables est  Alyol,  ou  p  de  Persée,  dont  l'éclat  varie  de  la  2e  gran- 
deur à  la  4egrandeur.  Pendant  2J 1  i\  cette  étoile  est  de  2e grandeur, 
sans  que  son  éclat  semble  changer;  au  bout  de  ce  temps  elle 
commence  à  s'affaiblir,  et  décroît  jusqu'à  la  4e  graudeur,  dam 
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l'espace  d'environ  3*};  ensuite  son  éclat  augmente  de  nouveau, 
et,  après  un  même  temps  de  3h  \  environ,  elle  se  retrouve  de 
2e  grandeur.  A  partir  de  là,  elle  reste  encore  invariable  pendant 
2  14h,  décroit  de  nouveau,  puis  revient  à  son  éclat  primitif,  et 
ainsi  de  suite.  La  durée  totale  de  chacune  de  ces  périodes  suc- 
cessives est  de  2j  20b  48». 

L'étoile  o  de  la  constellation  de  la  Baleine  est  également  pério- 
dique ;  maisla  période  de  ses  variations  est  beaucoup  plus  longue, 
eten  outre  son  éclat  diminue  tellement  à  chaque  période,  qu'elle 
devient  complètement  invisible  pendant  un  certain  temps.  Après 
avoir  brillé  comme  une  étoile  de  2e  grandeur,  pendant  environ 
quinze  jours,  elle  décroît  peu  à  peu  pendant  environ  trois  mois; 
il  s'écoule  ensuite  près  de  cinq  mois  sans  qu'on  puisse  l'aperce- 
voir, puis  elle  reparaît  et  met  encore  à  peu  près  trois  mois  à  re- 
prendre son  plus  grand  éclat.  La  durée  totale  de  la  période  de  ses 
variations  est  de  33 i  jours.  Ces  modifications  successives  de  l'é- 
toile dont  il  s'agit  ne  se  produisent  pas  toujours  de  môme;  lors- 
qu'elle atteint  son  plus  grand  éclat,  elle  n'est  pas  toujours  de 
2e  grandeur;  souvent  elle  s'arrête  à  la  3e  grandeur.  La  durée  de 
ce  plus  grand  éclat,  et  les  temps  qu'elle  emploie,  soit  à  décroître 
jusqu'à  sa  disparition,  soit  à  croître  après  sa  réapparition,  varient 
en  général  d'une  période  à  une  autre. 

On  peut  encore  citer,  parmi  les  étoiles  périodiques,  7  de  Cé- 
phéerqui  varie  delà  3e  à  la  5e  grandeur,  et  dont  la  période  est  de 
5i  8h  37m  ;  p  de  la  Lyre,  qui  varie  de  la  3e  à  la  5*  grandeur,  et  dont 
la  période  est  de  6J  9h  ;n  d'Antinoïu,  qui  varie  de  la  4e  à  la  5e  gran- 
deur, et  dont  la  période  est  de  6J  4h  i  5m  ;  a  à1  Hercule,  qui  varie  de 
la  3e  à  la  4e  grandeur,  et  dont  la  période  est  de  60j  6h  ;  %  du  Cygne, 
qui  varie  de  la  6e  à  la  11°  grandeur,  et  dont  la  période  est  de 
396*  2th;  la  34e  du  Cygne,  qui  est  tantôt  de  6e  grandeur,  tantôt 
complètement  invisible,  et  dont  la  période  est  de  i  8  ans. 
.  On  a  cherché  à  expliquer  le  changement  périodique  d'éclat 
qu'éprouvent  les  étoiles  dont  nous  venons  de  parler,  en  admettant, 
ou  bien  que  ces  étoiles. tournent  sur  elles-mêmes,  et  nous  mon- 
trent ainsi  successivement  des  parties  de  leurs  surfaces  qui  ne  sont 
pas  également  brillantes,  ou  bien  qu'elles  sont  environnées  de 
satellites  qui  circulent  autour  d'elles  et  qui  viennent  de  temps  en 
temps  s'interposer  entre  elles  et  nous,  de  manière  à  produire  de 
véritables  éclipses.  Mais  ce  ne  sont  là  que  de  simples  conjectures, 
auxquelles  on  ne  doit  attacher  que  peu  d'importance. 

§324HÉtoile*  temporaires.  — Le  soir  du  1 1  novembre  1572, 
Tycho-Brahé,  sortant  de  son  observatoire  d'Uranibourg  pour  re- 
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tourner  chez  lui,  rencontra  un  groupe  de  personnes  occupées  à 
regarder  dans  le  ciel  une  étoile  d'un  éclat  Irès-vif.  Cette étoilesc 
trouvait  dans  la  constellation  de  Cassiopée,  à  une  place  où  il  n'en 
avait  pas  existé  jusque-là  ;etil  est  certain  que,  si  elle  eût  été  visible 
une  demi-heure  auparavant,  Tycho-Brahé  l'eût  aperçue  de  son 
observatoire  :  son  apparition  avait  donc  été  tout  à  fait  brusque,  et 
elle  avait  acquis  en  quelques  instants  un  éclat  comparable  à  celui 
de  Si  ri  us.  A  partir  de  là,  son  éclat  alla  en  augmentant  jusqu'à 
surpasser  celui  de  Jupiter  en  opposition,  et  elle  devint  même  vi- 
sible en  plein  jour.  Au  bout  d'un  mois,  en  décembre  1572,  elle 
commença  à  décroître  progressivement,  et,  au  mois  de  mars  1574, 
elle  avait  complètement  disparu.  Pendant  tout  le  temps  qu'on 
put  la  voir,  elle  conserva  une  position  invariable  par  rapport  aux 
étoiles  voisines. 

Cette  étoile  de  1572  est  loin  d'être  le  seul  exemple  de  ce  genre. 
Nous  pouvons  citer,  entre  autres,  l'étoile  qui  se  montra  subitement 
dans  le  ciel,  en  i'2'6  avant  Jésus-Christ,  et  qui,  ayant  fixé  l'atten- 
tion d'Hipparque,  fut  la  cause  qu'il  entreprit  son  catalogue  d'é- 
toiles; une  étoile  qui  parut  en  l'an  389,  près  de  <x  de  l'Aigle,  qui 
eut,  pendant  trois  semaines,  un  éclat  pareil  à  celui  de  Vénus,  et 
qui  disparut  ensuite  entièrement;  une  étoile  très- brillante  que 
l'on  aperçut  le  10  octobre  1604  dans  la  constellation  du  Serpen- 
taire, et  qui  resta  visible  pendant  un  an.  Une  étoile  de  3e  grandeur 
parut  en  1670  dans  la  tête  du  Cygne  ;  cette  étoile  disparut  bientôt, 
se  montra  de  nouveau,  puis  disparut  encore,  après  avoir  subi. 
dans  l'espace  de  deux  ans,  quelques  alternatives  d'accroissement 
et  de  diminution  ;  depuis  cette  époque,  on  ne  l'a  plus  revue. 

On  ne  sait  rien  sur  la  cause  de  ces  apparitions  et  disparitions 
d'étoiles,  quelquefois  si  subites. 

§  325.  Étoiles  doublet»,  triples.  —  Beaucoup  d'étoiles,  ob- 
servées à  l'œil  nu,  ou  bien  à  l'aide  de  lunettes  d'un  faible  grossis- 
sement, paraissent  connue  de  simples  points  lumineux,  tandis  que, 
vues  dans  de  fortes  lunettes,  elles  se  dédoublent  :  chacune  d'elle? 
se  compose  de  deux  étoiles  très-voisines,  qui  se  confondent  de 
manière  à  donner  l'apparence  d'une  étoile  unique  tant  qu'où 
n'apas  recoursà des  instruments  d'un  fort  grossissenien t.  Ce  grand 
rapprochement  de  deux  étoiles  dans  le  ciel  peut  n'être  qu'un  effet 
de  perspective  ;  il  peut  se  faire  que  les  deux  étoiles  ne  paraissent 
voisines  que  parce  qu'elles  sont  à  peu  près  sur  une  même  ligne 
droite  aboutissante  la  terre,  tout  en  étant  réellementà  une  grande 
distance  i'unedel'autre.  Mais  ce  n'est  que  très-exceptionnellement 
qu'il  en  est  ainsi;  on  a  reconnu  que,  dans  la  plupart  des  cas,  le: 
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deux  étoiles  que  Ton  voit  très-près  l'une  de  l'autre  sont  réellement 
voisines  dans  l'espace.  Pour  que  l'on  se  fasse  une  idée  du  grand 
nombre  des  étoiles  qui  présentent  la  singularité  que  nous  venons 
destgnaler,  il  nous  suffira  de  dire  que,  sur  environ  120  000  étoiles 
observées  par  M.  Struve  à  Uorpat,  cet  astronome  en  a  trouvé 
3  057  doubles,  c'est-à-dire,  que,  moyennement,  sur  40  étoiles,  il  y 
en  a  une  qui  est  double.  Parmi  ces  étoiles  doubles,  M.  Struve  en 
a  trouvé  987  dans  lesquellesla  distance  angulaire  des  deux  étoiles 
composantes  était  de  moins  de  t"  ;  675  dans  lesquelles  cette  dis- 
tance était  comprise  entre  4"  et  8";  659  dons  lesquelles  elle  était . 
comprise  entre  8"  et  16"  ;  et  enfin  736  dans  lesquelles  elle  était 
plus  grande  que  16'',  sans  dépasser  32". 

L'observation  suivie  d'un  certain  nombre  d'étoiles  doubles  a 
fait  voir  àllerscbell  que  les  deux  éléments  dont  chacune  d'elles  se 
compose  tournent  l'un  autour  de  l'autre  ;  en  même  temps  la  dis- 
tance angulaire  decesdeux  éléments  augmente  et  diminue  pério- 
diquement. Savary,  ayant  étudié  avec  soin  les  changements  suc- 
cessifs de  position  et  de  distance  des  deux  étoiles  dont  se  compose 
l'étoile  double  Ç  delà  Grande  Ourse,  arriva  à  ce  résultat  important, 
que  le  mouvement  relatif  de  l'une  de  ces  deux  étoiles  autour  de 
l'autre  s'effectue  conformément  aux  deux  premières  lois  de  Kepler. 
Depuis  on  a  fait  pour  plusieurs  autres  étoiles  doubles  ce  que  Sa- 
vary avait  fait  pour  \  de  la  Grande  Ourse,  et  l'on  a  trouvé  des  ré- 
sultats concordants  avec  celui  qu'il  avait  obtenu.  Nous  donnons 
ici,  comme  exemples,  les  valeurs  trouvées  par  M.  Yvon  Villarceau 
pour  les  principaux  éléments  du  mouvement  relatif  des  deux  par- 
ties de  quelques-unes  des  étoiles  doubles  qui  ont  été  observées 
avec  le  plus  de  soin. 


NOMS 

DIS  ÉTOILES  DOUBLES. 

distance  MOYENNE 

des  deux 

BTOILK*  COMPOSANTES 

fie  de  U  terre. 

EXCENTRICITÉ 

de 

L'ORBITE  RELATIVE. 

DURÉE 

de  la 

REVOLUTION. 

£  d'Hercule 

1\25 
2  ,44 

i  ,20 
4  ,97 

0,448 
0,431 

0,404 
0,444 

ans. 
36,36 

61,58 

67,31 
92,34 

\  de  la  Grande  Ourse. 
T)  de  la  Couronne  do- 

f/extension  des  lois  du  mouvement  elliptique  aux  systèmes 
binaires  qui  constituent  les  étoiles  doubles  montre  que  les  étoiles 
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dont  chacune  d'elles  se  compose  gravitent  Tune  vers  l'autre, 
d'après  la  loi  de  Newton,  de  même  que  les  diverses  parties  de 
notre  système  planétaire  gravitcntles  unes  vers  les  autres.  On  peut 
ajouter  que,  dès  qu'on  sera  parvenu  ù  connaître  avec  une  certaine 
exactitude  la  dislance  qui  nous  sépare  d'une  étoile  double,  ainsi 
que  les  éléments  du  mouvement  relatif  des  deux  étoiles  qui  la 
composent,  on  en  conclura  sans  peine  la  valeur  de  la  masse  de  ces 
deux  étoiles  prises  ensemble.  Car  la  connaissance  de  la  distance  à 
laquelle  se  trouve  l'étoile  double,  jointe  à  celle  des  dimensions 
apparentes  de  l'orbite  relative  de  ses  deux  parties,  conduira  à  la 
connaissance  des  dimensions  réelles  de  cette  orbite;  en  tenant 
compte  de  la  durée  de  la  révolution,  on  trouvera  la  quanti  lé  dont 
chacune  des  deux  étoiles  composantes  tombe  vers  l'autre  en  une 
seconde  de  temps  ;  enfin,  en  comparant  la  quantité  ainsi  obtenue 
à  la  quantité  dont  la  terre  tombe  vers  le  soleil  dans  le  même 
temps,  on  en  déduira  le  rapport  qui  existe  entre  la  somme  des 
musses  des  deux  étoiles  et  la  masse  du  soleil.  Les  résultats  de  ce 
genre,  que  Ton  a  pu  obtenir  jusqu'à  présent,  sont  trop  peu  exacts 
pour  que  nous  en  fassions  mention  ici. 

Les  deux  étoiles  qui  composent  une  étoile  double  ne  sont  pas, 
en  général,  de  môme  intensité.  Très-souvent  elles  présentent  des 
teintes  différentes  :  ainsi  la  plus  forte  des  deux  est  souvent  rou- 
geûtre  ou  jaunâtre,  et  la  plus  faible  a  plus  souvent  encore  uae 
nuance  d'un  vert  ou  d'un  bleu  assez  prononcé.  Ces  différences  de 
teintes  sont  certainement  dues  quelquefois  à  un  simple  effet  de 
contraste  ;  mais  il  est  impossible  d'attribuer  à  celte  cause  unique 
la  coloration  sifréquenle  et  souvent  si  prononcée  qu'on  remarque 
dans  les  étoiles  doubles. 

L'observation  fait  voir  qu'il  existe  dans  le  ciel  des  étoiles  triples 
et  quadruples,  c'est-à-dire  formées  par  la  réunion  de  trois  ou  qua- 
tre étoiles  situées  réellement  à  de  petites  distances  les  unes  des 
autres.  Mais  ces  étoiles  sont  beaucoup  moins  nombreuses  que  les 
étoiles  doubles.  Ainsi,  sur  les  120  000  étoiles  observées  par 
M.  Struve,  et  dans  lesquelles  il  a  trouvé  plus  de  3  000  étoiles  dou- 
bles, il  n'y  avait  que  52  étoiles  triples.  On  peut  citer  parmi  les 
étoiles  triples,  Ç  de  l'Écrevisse  et  \  de  la  Baleine,  où  les  étoiles 
composantes  sont  toutes  les  trois  assez  brillantes. 

§  326.  Voie  lactée.  —  Tout  le  monde  connaît  cette  immense 
traînée  lumineuse  qui  s'étend  à  travers  un  grand  nombre  de  con- 
stellations, et  qu'on  nomme  la  voie  lactée.  Elle  est  figurée  sur  les 
cartes  célestes  de  la  page  i79  (planches  1  et  II).  Si  on  la  suit  dans 
le  ciel,  on  voit  qu'elle  fait  tout  le  tour  de  la  sphère  céleste,  et 
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qu'elle  est  dirigée  dans  son  ensemble  à  peu  près  suivant  un  grand 
cerclequi  coupe  l'écliptique  vers  les  deux  solstices.  Dans  une  partie 
decetimmense contour, un  tiers  en  viron,elle  se  divise  en  deux  bran- 
ches, qui  se  dirigent  à  côté  Tune  de  l'autre,  en  laissant  entre  elles 
un  espace  de  peu  de  largeur,  et  se  rejoignent  à  leurs  extrémités. 

Quand  on  dirige  une  lunette  vers  une  partie  quelconque  de  la 
voie  lactée,  on  reconnaît  que  la  lueur  blanchâtre  qu'elle  présente 
est  due  à  l'existence  d'un  nombre  prodigieux  d'étoiles  extrême- 
ment petites,  disséminées  dans  cette  région. 

On  peut  se  rendre  compte  de  la  forme  circulaire  sous  laqnelle 
nous  voyons  cet  amas  d'étoiles,  en  admettant,  avec  Herschell, 
qu'ellessont  répandues  dans  l'espace  de  manière  à  s'éloigner  assez 
peu  d'un  plan;  qu'elles  forment  ainsi>  par  leur  ensemble,  une 
couche  ou  une  sorte  de  disque-dont  l'épaisseur  est  petite,  relative* 
ment  à  sa  la  rgeur  ;  et  que  le  soleil,  avec  les  plan  êtes  qu  i  l'accompa- 
gnent, se  trouvesitué  à  peu  près  au  centre  de  ce  disque  et  au  milieu 
de  son  épaisseur.  On  voit  en  effet  que,  s'il  en  est  ainsi,  nous  de- 
vons voir  la  plus  grandepartiedes  étoiles  qui  composent  ce  disque 
dans  la  direction  même  du  plan  suivant  lequel  il  s'étend,  dans  tous 
les  sens,  autour  de  nous,  et  qu'en  conséquence  elles  doivent  nous 
paraître  réparties  lelongdu  grand  cercle  d'intersection  de  ce  plan 
avec  la  sphère  céleste.  Quant  à  celles  de  ces  étoiles  qui  sont  le  plus 
près  de  nous,  elles  doivent  nous  paraître  plus  brillantes  que  les 
autres,  et  nous  devons  les  apercevoir  dans  toutes  les  directions 
possibles,  en  raison  de  l'épaisseur  du  disque  dans  le  voisinage  du 
lieu  que  nous  occupons  :  toutes  les  étoiles  isolées  que  nous  distin- 
guons à  l'œil  nu  et  môme  avecdes  lunettes  dans  les  diverses  régions 
du  ciel,  pourraient  ainsi  être  regardées  comme  faisant  partie  du 
groupe  immense  et  aplati  auquel  nous  attribuons  la  voie  lactée. 
Une  seconde  couche  d'étoiles,  qui  viendrait  se  réunir  à  la  pre- 
mière vers  le  lieu  que  nous  y  occupons,  et  dont  le  plan  ne  ferait 
•qu'un  petit  angle  avec  celui  de  cette  première  couche,  peut  ren- 
dre compte  de  la  bifurcation  que  présente  la  voie  lactée  dans  une 
partie  de  sa  longueur. 

§  327.  Idée  qu'on  se  fait  de  la  nature  des  étoiles.  — 
Tout  nous  porte  à  regarderies  étoiles  comme  étant  de  véritables 
soleils,  analogues  à  l'astre  brillant  qui  éclaire  et  vivifie  notre 
système  planétaire. 

Les  étoiles  sont  beaucoup  trop  éloignées  pour  que  nous  puis- 
sions regarder  leur  lumière  comme  n'étant  que  la  lumière  du  so- 
leil réfléchie  à  leur  surface,  ainsi  que  cela  a  lieu  pour  les  planètes. 
Les  étoiles  sont  certainement  lumineuses  par  elles-mêmes.  Des 


es  périt!  lices  pholriiiiélriques,  sur  l.i  lumière  du  soleil  cl  sur  celle 
île  quelques  étoile*,  ont  montré  que  si  le  soleil  était  transporté! 
une  distance  de  la  terre  égale  à  celle  qui  nous  sépare  de  cesétoi- 
les,  il  nous  paraîtrait  comme  une  étoile  d'un  éclat  certainement 
inférieur  à  celui  de  plusieurs  d'entre  elles. 

Les  mouvemenls  de  révolution  des  étoiles  doubles  indiquent 
que  ces  astres  exercent  les  uns  sur  les  autres  de  puissantes  attrac- 
tions, et  quoiqu'on  ne  puisse  encore  assigner  d'une  manière  un 
pcuexacle  la  masse  d'aucune  étoile  double,  cependant  les  évalua 
lions  qu'on  a  pu  en  faire  pour  quelques-unes  d'entre  elles,  ten- 
dent à  montrer  que  les  musses  îles  étoiles  sont  lout  A  fait  com- 
parables à  la  masse  du  soleil.  Il  est  icCrac  très-probable  qnu 
notre  soleil  est  loin  délie  le  plus  gros  de  ceux  que  nous  voyons 
répandus  en  si  grand  nombre  dans  l'espace. 

l'analogie  nous  perle  à  regarder  comme  probable  que  chaque 
étoile  est  accompagnée  de  planètes  qui  circulent  autour  d'elle, 
mais  que  nous  ne  pouvons  apercevoir  à  cause  de  leur  pelilesse. 
S'il  y  h  des  planètes  qui  dépendent  des  étoiles  doubles,  le  phéno- 
mène du  jour  cl  de  la  nuit  sur  leurs  surfaces  doit  être  beaucoup 
plus  complexe  qu'il  ne  l'est  sur  la  lerie;  l'existence  de  deui 
soleils,  dont  les  levers  et  les  couchers  ne  se  succèdent  pas  tou- 
jours de  même,  et  dont  les  lumières  ont  souvent  des  teintes 
très-diil'é renies,  doit  jeter  une  grande  variété  dans  les  jours. 

§  328.  Hamienitriti  propre*  «te*  étoile*.  —  Nous  avoua 
dit  que  les  étoiles  conservent  constamment  les  mêmes  po  si  I  ions  les 
unes  par  rapport  aux  autres,  en  sorte  que  les  figures  que.  l'on  ob- 
tient, en  les  joignant  par  des  lignes,  présentent  toujours  le  même 
aspect  11  n'en  est  pas  rigoureusement  ainsi.  Il  existe  un  certain 
nombre  d'étoiles  qui  sont  douéesd'un  mouvement  propre,  c'est-à- 
dire  qui  se  déplacent  peu  à  peu  par  rapport  aux  étoiles  dont  elles 
sont  voisines.  Ces  mouvements,  qui  sont  tous  d'une  très-grande 
lenteur,  ne  peuvent  être  constatés  que  par  ia  comparaison  d'obser- 
vations I  res-préc  i  ses  f  a  i  I  e  s  à  (1  c  s  ép  oq  u  e  s  c  o  n  v  e  n  u  b  1  e  me  n  (  élo  i  g  n  èei 
les  unes  des  autres.  Pour  qu'on  s'en  fasse  une  idée,  nous  indique- 
rons quelques-uns  de  ceux  qui  senties  moins  lenis  :  une  étoile  de 
7*  grandeur  do  la  constellation  de  la  Grande  Ourse,  désignée  par 
Ion"  11*30  dans  le  catalogue  de  Groohibiïdge,  se  déplace  de  7*  par 
an;  la  61 'du  Cygne,  étoile  double  dont  nous  avons  fait  connaître 
la  distance ausoleil  (g  (77),  se  déplace  de  5", 3  parmi  an  ;  la  40°  Je 
i'Éridan,  qui  est  aussi  une  étoile  double,  marche  de  4"  par  an: 
!*  de  Cassiopée  décrit  annuellement  «o  arc  de  3*, 7.  On  comprend 
qu'il  faut  un  assez  grand  nombre  «Vannées  pour  que  de  pareils 
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déplacements  allèrent  d'une  manière  appréciable  les  configura- 
tions des  constellations  dont  ces  étoiles  font  partie.  Parmi  les 
étoiles  principales  de  chaque  constellation,  il  y  en  a  bien  quel- 
ques-unes qui  ont  des  mouvements  propres  ;  mai  secs  mouvements 
sont,  en  général,  beaucoup  plus  faibles  que  ceux  que  nous  venons 
de  citer;  c'est  ce  qui  fait  que  l'aspect  des  constellations,  déter- 
miné surtoutpar  lesétoHes  les  plusbrillantes  qu'elles  renferment , 
a  été  regardé  pendant  longtemps  comme  étant  absolument  le 
même  à  toutes  les  époques. 

§  329.  Mouvement  de  translation  de  notre  système 
planétaire.  — Les  mouvements  propres  des  étoiles  peuvent  être 
dus  à  des  déplacements  réels  de  ces  astres  dans  l'espace,  ou  bien 
n'être  que  des  apparences  dues  àcequelesoleil  se  meut  lui-môme 
enemportantavecluilesplanètesellessatellitesqui  l'environnent. 

Dans  le  premier  cas,  il  est  probable  que,  les  mouvements  des 
étoiles  étant  indépendants  les  uns  des  autres,  leurs  directions  ne 
satisferaient  à  aucune  loi;  ces  mouvements  seraient  dirigés  dans 
tous  les  sens. 

Dans  le  second  cas,  au  contraire,  si  les  mouvements  des  étoiles 
n'étaienlque  des  apparences  dues  au  mouvement  de  translation  du 
soleil  dans  l'espace,  il  en  serait  tout  autrement.  Les  étoiles  situées 
dans  la  région  du  ciel  dont  nous  approcherions  progressivement, 
devraient  sembler  s'écarter  peu  à  peu  les  unes  des  autres  ;  leurs 
distances  angulaires  devraient  s'accroître  en  raison  de  la  diminu- 
tion de  la  distance  qui  nous  en  sépare.  Les  étoiles  situées  du  côté 
opposé,  c'est-à-dire  dans  la  région  du  ciel  dont  nous  nous  éloigne- 
rions, devraient  sembler  se  rapprocher  les  unes  des  autres.  En  un 
mot,  les  diverses  étoiles  du  ciel  devraient  sembler  s'éloigner  du 
point  de  la  sphère  céleste  vers  lequel  serait  dirigé  le  mouvement 
du  soleil,  pour  se  rapprocher  du  point  de  cette  sphère  qui  serait 
diamétralement  opposé  au  premier.  Quant  àla  vitesse  de  ce  mou- 
vement apparent  des  différentes  étoiles,  elle  varierait  de  l'une  à 
l'autre,  suivant  la  distance  plus  ou  moins  grande  qui  nous  sépare 
de  chacune  d'elles;  en  sorte  que  cette  vitesse  pourrait  n'être  sen- 
sible que  pour  un  certain  nombre  d'étoiles,  tandis  que  les  autres, 
en  raison  de  leur  énorme  éloignement,  paraîtraient  immobiles 
dans  le  ciel,  malgré  le  déplacement  que  nous  éprouverions. 

Quand  on  compare  entre  eux  les  divers  mouvements  propres 
d'étoiles  que  Ton  a  pu  déterminer,  on  voit  que  leurs  directions  ne 
satisfont  pas  à  cette  loi  simple  que  nous  venons  d'indiquer,  pour 
le  cas  où  ces  mouvements  ne  seraient  que  des  apparences  dues  à 
U  translation  du  soleil  dans  l'espace.  Cependant  ils  sont  loin  de 
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présenter  le  caractère  de  mouvements  entièrement  indépendants 
les  uns  des  autres,  lis  ne  sont  pas  dirigés  de  toutes  les  manières 
possibles  ;  on  remarque  dans  leur  ensemble  une  certaine  tendance 
à  affecter  une  directioo  particulière  plutôt  que  toutes  les  autres.  On 
estconduitparlààadmettrequelesmouvementsprbpresdesétoiles 
proviennent  à  la  fois  des  deux  causes  que  nous  venons  de  signaler; 
c'est-à-dire  que  les  étoiles  se  déplacent  réellement  dans  l'espace, 
et  que  le  soleil  se  meut  aussi,  en  emportant  avec  lui  les  planètes. 

Herschell,  par  une  étude  convenable  delà  question  dont  il  s'agit, 
reconnut  que  le  soleil  marche  vers  un  point  situé  dans  la  constel- 
lation d'Hercule.  Depuis,  M.  Argelander,  en  discutant  390  mou- 
vements propres  d'étoiles,  confirma  pleinement  le  résultat  obtenu 
par  Herschell;  il  trouva  que  le  point  du  ciel  vers  lequel  est  dirigé 
le  mouvement  du  soleil  avait,  en  1800,  une  ascension  droite  de 
260°  50', S,  et  une  déclinaison  boréale  de  31  °  17', 3  :  ce  point  est  un 
peu  au  nord  de  l'étoile  x  delà  constellation  d'Hercule  (voy.  la 
planche  H,  page  179).  D'après  ces  mômes  recherches,  la  vitesse 
du  soleil  dans  l'espace  est  au  moins  égale  à  la  vitesse  de  la  terre 
dans  son  mouvement  de  révolution  autour,  du  soleil. 

§  330.  Étoiles  filantes.  —  Avant  de  terminer  ce  qui  se  rap- 
porte aux  étoiles,  disons  un  mot  de  cequ'on  nomme  étoiles  filantes. 
Tout  le  monde  a  vu  ces  points  brillants,  qui  ressemblent  complè- 
tement à  des  étoiles,  qui  se  meuvent  rapidement  dans  le  ciel,  de 
manière  à  traverser  plusieurs  constellations  en  quelques  instants, 
et  qui  disparaissent  ensuite.  Il  est  rare  qu'on  n'en  aperçoive  pas, 
quand,  par  unebelle  nuit  sans  nuages,  on  reste  un  certain  temps 
dans  un  lieu  d'où  l'on  découvre  une  partie  du  ciel  étoile. 

Les  étoiles  filantes  ne  sont  pas  des  étoiles.  Ce  sont  des  corps  de 
petites  dimensions,  comme  des  pierres,  qui  traversent  rapidement 
l'atmosphère  terrestre,  et  qui  s'échauffent  assez,  par  leur  frotte- 
ment contre  les  molécules  d'air,  pour  devenir  incandescents. 
Quelquefois  ces  petits  corps  tombent  sur  la  terre,  et  alors  ilsconsti- 
tuent  ce  qu'on  nomme  des  aèrolithes;  d'autres  fois,  ils  disparais- 
sent sans  avoir  atteint  la  surface  du  globe.  On  explique  les  étoiles 
filantes  en  admettant  qu'ilexiste,  dans  l'espace,  un  grand  nombre 
de  petits  corps  qui  se  meuvent  en  obéissant  aux  attractions  du  so- 
leil et  des  planètes;  que  la  terre,  dans  son  mouvement  annuel 
autour  du  soleil,  vient  en  rencontrer  successivement  un  certain 
nombre  ;  que  ceux  dont  elle  s'approche  suffisamment  sont  attin's 
par  elle  jusqu'à  venirse  réunir  àsa  masse;  tandis  que  d'autres  ne 
font  que  pénétrer  d'une  petite  quantité  dans  l'atmosphère,  d'où 
ils  sortent  ensuite  pour  continuer  leur  mouvement  dans  l'espace. 
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Le»  observations  suivies,  que  Ton  a  faites  depuis  un  certain 
nombre  d'années, montrent  que  les  petits  corps  dont  nous  venons 
de  parler  ne  sont  pas  uniformément  répandus  dans  les  diverses 
régions  que  la  terre  traverse  dans  son  mouvement  annuel.  Il  existe 
des  espèces  de  couches  ou  d'amas  de  ces  corps;  en  sorte  que, 
lorsque  la  terre  vient  à  s'approcher  des  régions  où  elles  se  trou- 
vent, le  nonibre  des  étoiles  filantes  que  l'on  peut  observer  devient 
beaucoup  plus  grand  qu'il  ne  l'est  habituellement  :  quelquefois 
môme  on  en  voit  des  quantités  prodigieuses.  On  se  fera  une  idée 
des  circonstances  que  nous  signalons  ici,  en  jetant  les  yeux  sur 
les  tableaux  suivants,  publiés  par  M.  Coulvier-Gravier,  qui  Se  livre 
avec  une  grande  assiduité  à  l'observation  des  étoiles  fi  la  ni  es, 


JOURS 
d'obligations. 

NOMBRES 

«l'étoile»  filantes 

vue»  en  1  fauure. 

JOURS 
d'obsbrvatioiis. 

NOMBRES 

d'étoile»  filanies 
vues  en  1  heure. 

6  —    M 

7  —    id 

8  —    id. 

• 

20 
19 
23 
33 

9  août  1853 

Il     —    id 

49 
56 
38 
34 

Ce  tableau  montre  que  le  nombre  des  étoiles  filantes  vues  en  une 
heure  a  atteint  une  valeur  maximum,  le  10  août  1853.  Depuisun 
assez  grand  nombre  d'années,  on  a  constaté  l'existence  d'un  pa- 
reil maximum  à  la  même  époque.  Mais  le  nombre  d'étoiles  fi- 
jautcs  observées  en  une  heure,  à  l'époque  de  ce  maximum,  varie 
d'une  année  à  une  autre,  comme  on  va  pouvoir  en  juger. 


ANNEES. 

loim  munit 

maximum. 

ANNÉES 

ROlfclR  ROlillI 
maximum. 

AN  Ni  ES. 

M1IIK I0I1IRK 
maximum. 

1837 

59 

1843 

78 

1849 

98 

1838 

62 

1844 

80 

1850 

83 

1839 

65 

1845 

85 

1851 

71 

1840 

68 

1846 

92 

1S52 

60 

.    1841 

.   72 

1847 

101 

l<63 

52 

1842 

74 

1848 

113 

1854 

47 

C'est  en  1818  que  le  nombre  d'étoiles  filantes  ol  servées  en  une 
heure,  à  l'époque  du  maximum  d'août,  a  été  le  plus  grand;  à 
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partir  «le  I84S,  ce  nombre  a  été  constamment  eu  diminuant,  jus- 
(|u'i>ii  is;»8;  depuis  cette  dernière  époque,  il  augmente  de  nou- 
\eau  d'aimée  en  année. 

In  maximum  analogue  a  celui  d'août  a  été  observé  pendant  uu 
certain  temps,  au  mois  de  novembre;  ce  maximum,  après  avoir 
augmenté  jusqu'en  1833,  a  diminué  ensuite,  et,  au  bout  de  quel- 
ques années,  il  n'en  est  plus  resté  de  traces. 

NÉBULEUSES. 

§  33t.  On  donne  le  nom  de  nébuleuses  à  des  taches  blanchâtres 
que  Ton  voit  çA  et  là,  dans  toutes  les  parties  du  ciel,  et  dont  l'as- 
pect a  beaucoup  d'analogie  avec  celui  des  petits  nuages  que  l'ou 
n perçoit  souvent  dans  l'atmosphère  de  la  terre. 

La  première  nébuleuse  dont  il  ait  été  question  est  celle  d'An- 
dromède, fit/.  308,  signalée  eu  1012  par  Simon  Marius,  qui  la 
compare  A  la  flamme  d'une  chandelle  vue  à  travers  de  la  corna 
Cette  nébuleuse  est  visible  à  l'œil  nu;  elle  se  trouve  près  de  l'a» 
toile  *  de  la  constellation  d'Andromède.  .  '■ 

Kn  1656,  Huyghens  découvrit  une  grande  nébuleuse  dans  là 
constellation  d'Orion,  près  de  la  Garde  de  l'Êpée,  fig.  àOt^  Coitè 
nébuleuse  a  une  forme  très- irrégulière. 

Kn  1710,  llalley  ne  connaissait  en  tout  que  six  nébuleuses; les 
travaux  de  Lacaille  et  de  Messier  en  portèrent  le  nombre  à  06. 
Herschell,  à  l'aide  de  ses  instruments  puissants,  augmenta  considé- 
rablement ce  nombre  :  il  découvrit,  à  lui  seul,  2  500  nébuleuses. 

Les  nébuleuses  ont  des  formes  très-diverses.  Pour  qu'on  puisse 
s'en  faire  une  idée,  nous  donnons  encore  ici  les  figures  de  quatre 
autres  nébuleuses,  fig.  370  à  373,  avec  l'indication  de  l'ascen- 
sion droite  {M)  et  de  la  déclinaison  (D)  de  chacune  d'elles* la 
première,  fiij.  370,  a  la  forme  de  la  lettre  grecque  n.  La  se? 
coude,  fig.  371,  a  simplement  la  forme  d'un  anneau  légèrement 
elliptique.  La  troisième,  fig.  372,  a  beaucoup  d'analogie  avec  Ope 
comète  dont  la  queue  s'élargirait  un  peu  en  éventail.  Enfin,  la 
quatrième,  fig.  373,  est  double,  et  la  partie  principale  se  com- 
pose d'une  sorle  de  noyau  environné  d'un  anneau  circulaire, 
qui  se  divise  en  deux  branches  dans  une  portion  de  son  contour. 

§  332.  Nébuleuses  résolubles.  —  Parmi  les  nébuleuses,  îl 

y  en  a  beaucoup  qui  ne  sont  autre  chose  que  des  amas  d'étoiles 

très-petites  et  très-nombreuses.  Quand  on  les  observe  avec  des 

lunettes  d'un  faible  grossissement,  on  ne  peut  pas  distinguer  les 

étoiles  dont  elles  sonl  formées  ;  elles  paraissent  alors  comme 
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du  simple*  lâche»  bUnctaet,  d'un  éclat  plu»  oa  moiui  prononce 
dan»  leur»  divene*  partie*.  Hall,  il  l'on  h  sert  d'insiiUitMuis  de 
plu»  en  plue  foria,  on  Hnit  par  voir  neUctneiit  ou'eUni  ne  son! 
que  du  anloBOéWtoni  de  pointa  brillante  botto.  Lh'HoduUu» s 
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qui  sont  susceptibles  de  se  réidudrt  ainsi  en  étoile*,  quand  on 
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se  sert  d'un  grossissement  con- 
venable, sont  désignées  sous 
le  nom  de  nébuteusr s  résolubles. 
Le  grossissement  nécessaire 
pour  Taire  apercevoir  les  étoi- 
les dont  se  compose  une  ai- 
buleuse  résoluble,  n'est  pas 
le  même  pour  toutes  ces  né- 
buleuses. C'est  ainsi  que  le 
groupe  des  Pléiades,  dont  nous 
avons  précédemment  indiqua 
la  position  dans  la  ciel  (jîj. 
118,  page  131),  cl  qui  pré- 
sente l'aspect  d'une  nébuleuse 
aui  personnes-  dont  la  vue 
n'est  pas  bien  bonne,  se  ré- 
sout en  étoiles  sans  le  secours 
des  lunettes;  il  suint  d'avoir 
une  bonne  vue  pour  y  distin- 
guer facilement  six  ou  sent 
étoiles.  Certaines  nébuleuses 
n'exigent  qu'un  asses  faible 
grossissement  pour  se  résou- 
dre en  étoiles;  pour  d'autres, 
il  faut  un  grossissement  plus 
fort;  il  y  eu  a  qui  oe  se  résol- 
vent en  étoiles  que  par  l'em- 
ploi des  plus  forts  grossisse- 
ments dont  on  puisse  dispo- 
ser ;  il  y  en  a,  enfin,  qui  pré- 
sentent a  peine  une  légère 
tendance  à  se  réduire  en  étoi- 
les, malgré  l'emploi  de  ces 
grossissements  extrêmes.  Les 
fig.  37i  à  378  représentent 
des  nébuleuses  résoluble» 
vues  dans  des  instruments 
d'une  grande  puissance.  Si 
dans  les  premières  on  dislin- 
gue difficilement  un  commen- 
cement de  décomposition  eu 
étoiles,  cela  lient  à  ru  qu'il 
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eût  fallu  se  servir  de  lunettes  plus  puissantes  encore,  pour  les 
amener  à  prendre  l'aspect  des  dernières. 

§  333.  Nébuleuse»  non  résolubles.  —  Lorsqu'une  nébuleuse, 
vue  dans  une  lunette  d'un  très-fort  grossissement,  ne  donne  pas 
la  moindre  apparence  de  décomposition  en  étoiles,  on  peut  dire 
que  la  différence  qu'elle  présente  avec  une  nébuleuse  résoluble 
n'est  due  qu'à  ce  que  le  grossissement  de  la  lunette  employée  n'est 
pas  assez  fort  ;  en  sorte  que,  d'après  cette  idée,  si  nous  pouvions 
augmenter  indéfiniment  la  puissance  de  nos  instruments,  nous 
parviendrions  à  résoudre  en  étoiles  toutes  les  nébuleuses  con- 
nues. Cela  est  vrai  pour  un  grand  nombre  des  nébuleuses  que 
l'on  n'a  pas  encore  pu  résoudre;  mais  cela  n'est  pas  vrai  pour 
toutes.  Il  y  en  a  beaucoup  dont  l'aspect  est  tel,  qu'il  n'est  pas 
possible  de  les  regarder  comme  des  agglomérations  d'étoiles;  ce 
sont  évidemment  des  amas  d'une  matière  vaporeuse  et  diffuse, 
répandue  en  quantité  plus  ou  moins  grande  dans  diverses  régions 
de  l'espace.  On  peut  les  comparer,  quant  à  leur  nature  intime, 
aux.  comètes,  qui  conservent  toujours  l'aspect  nébuleux,  malgré 
la  faible  distance  qui  nous  en  sépare  lorsque  nous  pouvons  les 
observer. 

Les  nébuleuses  sont  donc  de  deux  espèces  très-différentes,  sa- 
voir :  4°  les  nébuleuses  résolubles,  ou  agglomérations  d'un  grand 
nombre  d'étoiles  réunies  dans  un  petit  espace  ;  2°  les  nébuleuses 
non  résolubles,  ou  nébuleuses  proprement  dites,  formées  d'une 
matière  diffuse,  à  laquelle  on  donne  souvent  le  nom  de  matière 
nébuleuse. 

§  334.  Le  soleil  fait  partie  d'une  nébuleuse  résoluble. 
—  Nous  avons  dit  (§326)  que  la  voie  lactée  s'explique  naturelle- 
ment, en  admettant  que  le  soleil  se  trouve  au  milieu  d'un  amas 
d'étoiles  réunies  en  très-grand  nombre,  de  manière  à  former,  par 
leur  ensemble,  un  immense  disque  aplati.  Cet  amas  d'étoiles  est 
entièrement  analogue  à  ceux  dont  nous  venons  de  parler  et  qui 
constituent  les  nébuleuses  résolubles.  On  peut  donc  dire  que  le 
soleil  est  une  des  étoiles  composantes  d'une  nébuleuse  résoluble. 

Nous  ne  pouvons  nous  dispenser  de  signaler  ici  l'analogie  frap- 
pante qui  existe  entre  cette  nébuleuse,  dont  nous  faisons  partie,  et 
la  nébuleuse  représentée  par  la  fig.  373.  Un  observateur,  qui  se 
trouverait  placé  vers  le  centre  de  la  plus  grande  des  deux  portions 
de  cette  dernière  nébuleuse,  verrait  la  partie  annulaire  qui  l'envi- 
ronne se  projeter  dans  le  ciel,  en  prenant  exactement  l'apparence 
que  nous  présente  la  voie  lactée;  la  bifurcation  qui  existe  dans 
un  tiers  du  contour  de  la  voie  lactée  n'y  manquerait  môme  pas. 
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C'est  en  s'appuyant  sur  ces  notions  si  grandioses,  relatives  à  la 
distribution  générale  des  étoiles  par  groupeseonstituant  les  nébu- 
leuses résolubles,  que  M.  Laugier  a  été  conduit  à  s'occuper  d'un 
travail  immense,  ayant  pour  objet  de  déterminer  le  mouvement  de 
translation  de  notre  système  planétaire  autrement  qu'on  ne  Ta 
fait  jusqu'à  présent.  S'il  est  vrai  que  le  soleil  et  les  diverses  étoiles 
isolées  que  nous  apercevons  dans  le  ciel  appartiennent  à  une  deces 
nébuleuses,  le  mouvement  de  translation  du  soleil,  déterminé 
par  l'observation  des  mouvements  propres  d'un  certain  nombre 
d'étoiles,  ne  peut  être  qu'un  mouvement  relatif;  le  mouvement 
d'ensemble  que  la  nébuleuse  tout  entière  pourrait  posséder  dans 
l'espace  ne  se  fait  sentir  en  aucune  manière  dans  la  comparai- 
son des  positions  que  ses  diverses  parties  occupent  successivement 
les  unes  par  rapport  aux  autres;  les  recherches  que  Ton  a  faites 
jusqu'à  présent,  et  d'après  lesquelles  le  soleil  se  meut  vers  la  con- 
stellation d'Hercule  (§  329),  ne  peuvent  faire  connaître  que  le  dé- 
placement de  cet  astre  à  l'intérieur  de  sa  nébuleuse,  sans  rien 
indiquer  sur  le  déplacement  de  la  nébuleuse  dans  l'espace.  Pour 
arriver  à  constater  le  mouvement  de  cette  nébuleuse,  dont  le  so- 
leil fait  partie,  et  à  déterminer  la  grandeur  et  la  direction  de  la 
vitesse  avec  laquelle  ce  mouvement  s'effectue,  il  est  nécessaire  do 
prendre  des  points  de  repère  en  dehors  de  la  nébuleuse  elle- 
même  :  or  les  diverses  nébuleuses  résolubles,  que  Ton  aperçoit 
de  tous  côtés  dans  le  ciel,  satisfont  bien  à  celte  condition,  puis- 
qu'elles constituent  des  systèmes  d'étoiles  analogues  à  celui 
dont  on  veut  trouver  le  mouvement,  et  isolas  les  uns  des  autres 
dans  l'espace.  C'est  pour  cela  que  M.  Laugier  a  eu  l'idée  de 
construire  un  catalogue  de  nébuleuses,  avec  toute  l'exactitude  que 
comportent  actuellement  les  observations  astronomiques.  U 
comparaison  de  ce  catalogue  avec  ceux  qui  pourront  tHre  faits 
plus  tard  permettra  de  déterminer  les  mouvements  propres  des 
nébuleuses  sur  la  sphère  céleste  ;  et,  par  suite,  on  en  déduira, 
relativement  au  mouvement  du  soleil  dans  l'espace,  des  notions 
plus  complètes  que  celles  que  l'on  a  pu  obtenir  à  l'aide  des  mou- 
vements propres  des  étoiles. 

§  335.  Transformation  des  nébuleuses  en  étoiles.  — 
(/observation  tiès-attentive  des  nébuleuses  proprement  dites  a 
conduit  Herschell  à  penser  que  la  matière  nébuleuse  dont  elles 
sont  formées  se  condense  peu  à  peu.  et  que,  par  celte  condensation, 
elle  donne  naissance  à  des  étoiles.  L'extrême  lenteur  avec  laquelle 
doit  s'efTectuer  une  pareille  transformation  fait  qu'on  ne  peut  pas 
espérer  être  témoin  de  la  production  de  changementsappréciables 
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dans  la  disposition  relative  des  diverses  parties  d'une  nébuleuse  ; 
mais  on  remarque  facilement,  dans  beaucoup  de  ces  corps,  des 
circonstances  qui  indiquent  que  la  transformation  dont  nous 
parlons  a  commencé  à  se  produire. 

Plusieurs  des  nébuleuses,  à  forme  plus  ou  moins  bizarre,  telles 
que  celles  que  représentent  les  fig.  369  et  370,  présentent,  dans 
quelques-unes  de  leurs  parties,  des  accumulations  évidentes  de 
matière  nébuleuse  autour  de  certains  points,  qui  sont  comme  des 
centres  d'attraction.  D'un  autre  côté,  un  grand  nombre  de  nébu- 
leuses affectent  une  forme  arrondie,  avec  une  condensation 
marquée  vers  leurs  centres  de  figure.  Cette  concentration  de  la 
matière  nébuleuse  autour  du  centre  d'attraction  se  montre  d'ail- 
leurs à  des  degrés  d'avancement  plus  ou  moins  prononcés,  dans 
les  différentes  nébuleuses  dans  lesquelles  on  l'observe  ;  en  sorte 
que,  par  le  rapprochement  des  apparences  diverses  qu'elles,  pré- 
sentent, on  a,  pour  ainsi  dire,  une  image  des  transformations 
qu'une  nébuleuse  doit  subir  successivement  pour  passer  com- 
plètement à  l'état  d'étoile. 

A  Tinspection  des  quatre  figures  ci-jointes,  fig.  379  à  382,  ne 
semble-1-il  pas  qu'on  voie  la  matière  d'une  nébuleuse  globulaire 
se  concentrer  peu  à  peu  en  son  centre,  jusqu'à  ce  qu'une  étoile  se 
forme  à  ce  centre  même?  Il  n'y  a  plus  qu'à  suivre,  par  la  pensée, 
cette  condensation  progressive  au  delà  de  l'état  qu'indique  la 
fig.  384,  pour  voir  l'atmosphère  immense  qui  environne  l'étoile 
centrale  se  resserrer  peu  à  peu  en  diminuant  d'intensité,  et  en- 
fin disparaître  entièrement,  pour  ne  laisser  qu'une  étoile  isolée 
brome  celles  que  nous  apercevons  en  si  grand  nombre  dans  le 
ciel.  Les  deux  nébuleuses  que  représentent  les  fig.  383  et  384  pa- 
raissent également  n'ôlre  que  deux  états  différents  d'une  môme 
nébuleuse,  dont  la  matière  se  condense  autour  de  deux  centres 
d'attraction,  de  manière  adonner  lieu,  en  définitive,  à"  la  forma- 
tion d'une  étoile  double.  Il  en  est  encore  de  même  des  nébuleuses 
représentées  par  les  fig.  385  et  386  ;  la  condensation  inégale  de  la 
matière  nébuleuse  autour  de  deux  centres  d'attraction  est  préci- 
sément celle  qui  devrait  se  produire,  pour  donner  naissance  à 
une  étoile  double  dont  les  deux  éléments  seraient  de  grandeurs 
différentes. 

On  voit  dans  le  ciel  un  certain  nombre  de  nébuleuses  arrondies, 
présentant  un  éclat  sensiblement  uniforme  dans  toute  leur  éten- 
due, fig.  387  ;et  souvent,  au  milieu  de  ces  nébuleuses,  on  aperçoit 
une  étoile,  fig.  388,  quelquefois  deux,  fig.  389,  et  môme  trois, 
fig.  390.  Ce  sont  probablement  des  espèces  d'atmosphères  considô- 
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râbles  qui  ont  persisté  après  quels  plut  grande  partie  delà  ma- 
tière de  chacune  de  ces  nébuleuses  s'est  condensée  dans  un  ou 
plusieurs  centres  d 'ni  traction.  Les  étoiles  formées  par  celte  con- 
densât ion  peuvent  ne  pas  (ire  toujours  visibles,  ftg.  387,  nu  milieu 
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de  la  nébulosité  due  A  l'atmosphère  environnante.  I]  sortît  pour 
rcla  que  leur  éloigncmenl  soi!  assez  grand  pour  qu'elles  ne  pa- 
raissent dans  les  lunettes  que  comme  des  points  lumineux  d'un 
éclat  tres-faiMc  ;  en  sorle  qu'on  ne  puisse  pas  le  distinguer  dans 
cette  nébulosité,  dont  la  clarté  est  d'ailleurs  indépendante  de  In 
dislance  qui  lu  sépare  de  nous  (g  20). 

Il  est  aise  de  comprendre,  d'apiès  ce  qui  précède,  que  les  né- 
buleuscs  résolubles  elles  n^autaoKA  çroprement  dilessonl  loin 
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d'avoir  le  môme  degré  d'imporlauce  dans  l'univers.  Tandis  que 
les  nébuleuses  résolubles  son!  des  agglomérations  d'un  très-grand 
nombre  d'étoiles,  que  nous  pouvons  comparera  l'amas  d'étoiles 
auquel  nous  appartenons  (S  334),  les  nébuleuses  proprement  dites 
ne  doivent  être  regardées  que  comme  des  parties  intégrantes 
très-minimes  de  ce  dernier  amas  d'étoiles. 
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g  336.  Hj-potl.*»  de  Laplace  rat  1»  formation  de  notre 
■iiiime  pl»»ét*lre.  —  Après  avoir  donné  un  aperçu  des 
idées  auxquelles  on  a  été  conduit  relativement  aux  astres  si  nom- 
breux qui  sont  répandus  dans  l'immensité  des  deux,  revenons  A 
notre  système  planétaire,  et  voyons  comment  on  peut  se  rendre 
compte  de  la  manière  dont  il  s'est  formé. 


HulTon  supposait  que  les  planistes  et  leurs  satellites  provenaient 
des  éclabouwures  produites  par  le  choc  d'une  comète  sut  la  surface 
du  soleil  ;  mais  les  lois  de  la  mécanique  démontrent  que  les  chose» 
n'ont  pat  pute  passer  ainsi.  D'après  ces  lois,  si  une  portion  delà 
masse  du  soleil  était  projetée  dans  l'espace  par  une  cause  quel- 
conque, le  corps  qui  en  résulterait  se  mouvrait  autour  du  soleil, 


en  revenant,  à  chaque  l'évolution,  passer  par  son  point  de  départ: 
la  forme  presque  circulaire  des  orbites  des  planètes,  et  la  position 
du  soleil  près  du  centre  de  chacune  de  ces  orbites,  ne  peuvent 
donc  pas  se  concilier  avec  l'idée  de  Buffon. 

Laplaceaétéplusheureux.  En  adoptant  les  idées  d'Herscliell  sur 
la  condensalion  progressive,  &es  nébuleuses  et  leur  transforma  lion 


HYPOTHESE  DE  LA PLACE.  635 

en  étoiles,  et  appliquant  ces  idées  à  notre  système  planétaire,  il  est 
parvenu  à  en  expliquer  la  formation  de  la  manière  la  plus  satisfai- 
sante. Aucune  des  particularités  que  l'observation  a  manifestées, 
relativement  aux  planètes  et  à  leurs  satellites,  n'échappe  a  l'ingé- 
nieuseexplicatioaqu'il  a  développée  à  la  fin  dcV Exposition  du  sys- 
tème du  monde y  et  dont  nous  allons  chercher  à  donner  une  idée. 

Laplace  suppose  que,  dans  l'origine,  le  soleil  et  tous  les  corps 
qui  circulent  autour  de  lui  ne  formaient  qu'une  seule  nébuleuse, 
animée  d'un  mouvement  de  rotation  autour  d'une  ligne  passant 
par  son  centre,  et  s'étendant  jusqu'à  l'orbite  delà  planète  la  plus 
éloignée,  et  même  au  delà.  11  admet,  en  outre,  que,  par  suite  d'un 
refroidi  fixement  progressif,  des  portions  de  plus  en  plus  grandes 
delà  matière  de  la  nébuleuse  se  sont  condensées  en  son  centre, 
dé  manière  à  former  un  noyau  dont  la  masse  s'accroissait  ainsi 
peu  à  peu.  En  partant  de  cette  hypothèse,  il  fait  voir  qu'avec  le 
temps  la  nébuleuse  a  dû  se  réduire  à  l'état  où  se  trouve  actuelle- 
ment le  système  planétaire. 

A  mesure  que  le  refroidissement  amenait  la  condensation  de 
nouvelles  parties  de  la  nébuleuse,  les  matières  ainsi  condensées  se 
précipitaient  vers  le  centre,  exactement  de  la  môme  manière  que 
nous  voyons  tomber  par  gouttes  l'eau  qui  résulte  de  la  condensation 
de  la  vapeur  contenue  dans  notre  atmosphère.  Mais  cette  chute  des 
matières  condensées  ne  pouvait  pas  se  produire  sans  qu'il  eu 
résultât  un  accroissement  delà  vitesse  avec  laquelle  la  nébuleuse 
tout  entière  tournait  autour  de  son  axe.  11  suffit,  pour  le  compren- 
dre, de  se  reporter  à  ce  que  nous  avons  dit  relativement  à  la  dévia- 
tion qu'éprouve  un  corps  tombant  d'une  grande  hauteur  (§313), 
par  suite  de  la  rotation  de  la  terre  ;  ce  corps  tombe  un  peu  à  l'est 
du  pied  delà  verticale  menée  par  son  point  de  départ  ;  la  ligne  qui 
le  Joint  au  centre  delà  terre  tourne  donc  plus  vite  que  cette  verti- 
cale, et  l'accroissement  de  sa  vitesse  deviendrait  beaucoup  plus 
sensible,  si  l'on  pouvait  laisser  tomber  le  corps  d'une  hauteur  qui 
fût  comparable  au  rayon  de  la  terre.  Les  matières  condensées,  en 
tombant  vers  lecentrede  la  nébuleuse,  devaient  donc  prendre,  au- 
tour de  son  axe,  un  mouvement  de  rotation  plus  rapide  que  celui 
du  reste  de  la  masse;  alors  les  frottements  des  diverses  parties  de 
la  nébuleuse  les  unes  sur  les  autres  accéléraient  le  mouvement  de 
celles  qui  tournaient  le  moins  vite,  et  ralentissaient,  au  contraire, 
la  mouvement  de  celles  qui  tournaient  le  plus  vite;  la  masse  entière 
de  la  nébuleuse  finissait  donc,  au  bout  d'un  certain  temps, par 
touraer  tout  d'une  pièce  avec  une  vitesse  angulaire  plus  grande 
que  celle  qu'elle  possédait  d'abord.  Ainsi  la  condensation  progrès- 
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sire  des  matières  primitivement  gazeuses  de  la  nébuleuse,  el  leur 
réunion  en  quantité  de  plus  en  plus  grande  en  son  centre,  produi- 
saient nécessairement  une  augmentation  continuelle  dans  la 
vitesse  de  rotation  de  cette  nébuleuse  autour  de  son  axe. 

l>  ne  nébuleuse,  comme  celle  que  nous  considérons,  qui  est  ani- 
mée d'un  mouvement  de  rotation  sur  elle-même,  ne  peut  pas  s'é- 
tendre, dans  le  plan  de  son  équateur,  au  delà  d'une  ccrlaine  limite, 
qui  dépend  de  la  vitesse  du  mouvement.  Une  molécule  quelcon- 
que, située  dans  le  plan  de  l'équateur  de  la  nébuleuse,  et  partici- 
pant à  son  mouvement,  eslsoumise  à  la  fois  à  l'attraction  que  toute 
la  masse  de  la  nébuleuse  exerce  sur  elle,  et  à  la  force  centrifuge 
développée  par  son  mouvement  de  rotation.  Les  dimensions  de  la 
nébuleuse  ne  doivent  pas  être  telles,  que,  pour  un  point  pris  sur 
ton  équateur  même,  la  seconde  force  l'emporte  sur  la  première  :  si, 
par  une  cause  quelconque,  la  nébuleuse  se  trouvait  placée  dans 
des  conditions  telles  qu'il  en  fût  ainsi,  la  force  centrifuge  des  molé- 
cules situées  à  son  équateur  l'emportant  sur  leur  poids,  ces  mo- 
lécules cesseraien  t  de  faire  partie  de  la  nébuleuse,  et  se  mouvra ie n  t 
dans  l'espace,  indépendamment  d'elle,  en  vertu  de  la  vitesse 
qu'elles  possédaient  à  l'instant  où  elles  s'en  seraient  détacbées. 

La  condensation  progressive  de  diverses  parties  de  la  matière 
formant  notre  nébuleuse  a  dû  déterminer,  comme  nous  l'avons  dit, 
une  accélération  correspondante  de  son  mouvement  de  rotation, 
et,  par  conséquent,  une  augmentation  progressive  de  la  force  cen- 
trifuge due  à  ce  mouvement,  pour  un  point  situé  à  une  même  dis- 
tance de  l'axe  ;  la  limite  dont  nous  venons  de  parler,  au  delà  de  la- 
quelle la  nébuleuse  ne  peut  pas  s'étendre,  a  donc  dû  se  resserrer 
de  plus  en  plus.  Si,  à  une  certaine  époque,  cette  limite,  en  se  rap- 
prochant peu  à  peu  du  centre,  a  fini  par  atteindre  la  surface  de  la 
nébuleuse,  les  condensations  que  le  refroidissement  a  continué  à 
opérer  ont  dûbientotla  faire  pénétrer  à  l'intérieur  de  celte  surface; 
alors,  les  molécules  extrêmes  de  la  nébuleuse,  tout  autour  de  son 
équateur,  se  sont  trouvées  au  delà  de  la  limite  qu'elle  ne  peut  pas 
dépasser  ;  et,  par  conséquent,  cette  portion  excédante  de  sa  matière 
a  dû  cesser  de  faire  corps  avec  le  reste  de  la  masse,  et  s'en  séparer 
sous  forme  d'un  anneau,  tournant  dans  son  plan  et  autour  de  son 
cen  Ire,  avec  la  vitesse  qu'il  possédait  à  l'instant  où  il  s'est  détaché. 
Ce  n'est  que  le  long  de  son  équateur  que  la  nébuleuse  peut  ainsi 
abandonner  une  partie  de  la  matière  qui  la  compose;  car  partout 
ailleurs  que  dans  le  plan  de  ce  cercle,  l'attraction  qu'une  molécule 
éprouve  de  la  part  de  la  nébuleuse  tout  entière  n'a  pas  la  même 
direction  que  la  force  centrifuge  due  àson  mouvement  de  rotation, 
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el  ces  deux  forces  se  composent  en  une  résultante  qui  (end  déplus 
en  plus  à  rapprocher  la  molécule  de  l'équateur,  à  mesure  que  la 
force  centrifuge  va  en  augmentant:  l'accroissement  de  la  vitesse 
angulaire  de  la  nébuleuse  fait  donc  que  les  molécules  de  sa  surface 
se  transportent  de  toutes  parts  à  sou  équateur,  et  c'est  là  qu'elles 
sont  abandonnées  dans  l'espace ,  comme  nous  venons  de  le 
dire. 

Ou  comprend  dès  lors  que  notre  nébuleuse,  en  se  refroidissant 
continuellement,  a  dû  abandonner  successivement,  dans  le  plan 
de  son  équateur,  divers  anneaux  de  matière  nébuleuse,  qui  ont 
continué  à  tourner  dans  ce  plan  et  autour  de  leur  centre  commun. 
La  masse  centrale,  à  laquelle  la  nébuleuse  a  fini  par  se  réduire  à 
la  suite  de  ses  condensations  successives,  n'est  autre  chose  que  le 
soleil  ;  et  les  anneaux  concentriques  de  matière  nébuleuse,  qu'elle 
a  déposés,  les  uns  après  les  autres,  dans  le  plan  de  son  équateur, 
ont  donné  naissance  aux  planètes.  Voici  comment  cette  transfor- 
mation des  anneaux  a  pu  s'effectuer  : 

Chacun  de  ces  anneaux  aurait  dû  présenter  une  régularité  par- 
faite dans  tout  son  contour,  pour  conserver  indéfiniment  sa  forme 
annulaire.  Cette  régularité  ne  pouvant  évidemment  exister  que 
dans  des  cas  tout  à  fait  exceptionnels,  il  est  naturel  d'admettre 
qu'elle  ne  s'est  pas  présentée  dans  les  anneaux  dont  nous  parlons. 
Dès  lors,  la  matière  de  chacun  d'eux  adûse  réunir  peu  àpeu  autour 
de  certains  centres  d'attraction,  et  bientôt  ces  concentrations  par- 
tielles ont  dû  les  diviser  en  divers  fragments  qui  ont  continué  à  se 
mouvoir  chacun  séparément,  à  peu  près  comme  ils  se  mouvaient 
lorsqu'ils  étaient  réunis.  Les  vitesses  des  diverses  parties  qui  cons- 
tituaient précédemment  un  môme  anneau,  n'étant  pas  rigoureu- 
sement les  mômes,  soit  qu'elles  fussent  déjà  différentes  au  mo- 
ment de  la  séparation  de  ces  parties,  soit  qu'elles  aient  été  altérées 
ultérieurement  par  les  actions  perturbatrices  auxquelles  toutes  les 
portions  du  système  se  trouvaient  soumises,  il  en  est  résulté  que 
toutes  les  parties  d'un  môme  anneau  ont  pu  se  rejoindre  succes- 
sivement, et  finir  par  se  confondre  en  une  seule  masse  circulant 
autour  du  soleil  à  peu  près  suivant  la  circonférence  de  l'anneau 
qui  lui  a  donné  naissance  :  cette  masse  unique,  en  continuant  à  se 
condenser,  a  produit  une  planète.  Cependant,  il  pouvait  arriver 
que  les  divers  fragments  dans  lesquels  un  auneau  s'était  décomposé 
continuassent  à  circuler  isolément,  et  donnassent  lieu,  parla  suite, 
à  la  formation  d'autant  de  planètes  distinctes,  se  mouvant  toutes  à 
peu  près  dans  la  môme  région  :  c'est  ainsi  que  les  57  planètes 
que  l'on  connaît  entre  Murs  et  Jupiter  ont  pu  résulter  des  frag- 
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mentsdans  lesquels  se  serait  divisé  un  anneau  de  matière  nébu- 
leuse déposé  dans  celle  région. 

Voyons  maintenant  ce  que  sonl  devenues  les  matières  prove- 
nant de  la  totalité  d'un  anneau,  et  réunies  en  un  seul  point  de 
son  contour,  conformément  à  ce  que  nous  venons  de  dire  :  cher- 
chons ù  reconnaître  comment  la  masse  qu'elles  ont  formée  aiusi 
a  pu  produire  une  planète  tournant  sur  elle-même  et  accom- 
pagnée de  satellites,  ce  qui  est  le  cas  le  plus  général  dans  notre 
système  planétaire.  Dans  la  condensation  progressive  de  cette 
masse,  les  molécules  les  plus  éloignées  du  soleil  se  sont  rappro- 
chées de  cet  astre,  et  les  molécules  qui  en  étaient  les  plus  rappro- 
chées s'en  sont  éloignées;  les  premières  ayant  une  vitesse  plus 
grande,  et  les  dernières  une  vitesse  plus  petite  que  celle  de  la 
partie  moyenne  vers  laquelle  les  unes  et  les  autres  se  concen- 
traient de  plus  en  plus,  il  a  dû  en  résulter  un  mouvement  de  ro- 
tation de  la  masse  tout  entière  autour  de  son  centre,  et  dans  le 
sens  même  du  mouvement  de  révolution  de  cette  masse  autour 
du  soleil.  Dès  lors  ces  matières,  provenant  d'un  des  anneaux 
abandonnés  parla  nébuleuse  primitive,  ont  constitué  un  système, 
entièrement  analogue  à  cette  nébuleuse,  mais  de  dimensions 
beaucoup  plus  petites  ;  elles  ont  donné  lieu  à  une  nouvelle  né- 
buleuse qui,  tout  en  se  mouvant  autour  du  centre  delapremière, 
tournait  sur  elle-même  et  dans  le  même  sens.  Cette  nouvelle  né- 
buleuse a  donc  pu,  par  son  refroidissement  continuel,  abandonner 
sur  son  contour  successivement  différents  anneaux  de  matière  né- 
buleuse, et  Unir  par  former  une  planète  tournant  sur  elle-même 
dans  le  sens  dans  lequel  elle  se  meut  autour  du  soleil  :  quant  aux 
anneaux,  en  se  comportant  comme  ceux  que  la  nébuleuse  prin- 
cipale avait  elle-même  abandonnés,  ils  ont  pu  donner  naissance 
aux  satellites  de  cette  planète.  Quelques-uns  de  ces  anneaux  ont 
pu  accidentellement  présenter  une  régularité  tout  exception- 
nelle, et  par  suile  conserver  leur  forme  primitive  jusqu'à  l'é- 
poque actuelle  ;  les  anneaux  de  Saturne  trouvent  donc  par  là 
leur  explication  toute  naturelle. 

La  matière,  qui  s'est  réunie  à  une  certaine  distance  d'une  pla- 
nète pour  former  un  satellite,  a  dû  s'allonger  dans  le  sens  de  la 
ligne  qui  la  joignait  à  sa  planète,  de  même  que  l'action  de  la 
lune  détermine  un  allongement  de  la  surface  de  la  mer,  sui- 
vant la  ligne  qui  va  de  la  terre  à  la  lune.  Cet  allongement  du 
satellite,  encore  à  l'état  fluide,  beaucoup  plus  grand  que  celui 
auquel  nous  venons  de  le  comparer,  a  dû  donner  au  satellite  une 
tendance  à  tourner  toujours  les  mêmes  points  de  sa  surface  vers 
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le  centre  de  la  planète.  Ainsi  s'explique  très-simplement  cette 
circonstance  remarquable  que  présente  la  lune,  et  que  Herschell 
a  cru  retrouver  dans  les  satellites  de  Jupiter. 

On  voit  que  l'hypothèse  émise  par  Laplace,  sur  l'origine  et  la 
formation  de  notre  système  planétaire,  rend  parfaitement  compte 
de  toutes  les  particularités  qui  le  caractérisent.  Coïncidence  pres- 
quecomplètedesplansdesorbitesdes  planètes,  petitesse  des  excen- 
tricités decesorbiteSjidentitédesensdesmouvementsderotation  et 
de  révolution  de  tous  les  corps  du  système,  tout  s'explique  de  lania- 
nière  la  plus  naturelle  et  conformément  aux  lois  de  la  mécanique. 

Dans  cette  hypothèse,  le  corps  d'une  planète  .formée  par  les 
condensations  dont  nous  avons  parlé  a  dû  être  tout  d'abord  une 
masse  liquide  affectant  la  forme  d'un  sphéroïde  aplati  dans  le  sens 
de  son  axe  de  rotation,  et  environnée  d'une  atmosphère,  reste  de 
la  nébuleuse  qui  lui  a  donné  naissance.  Cette  masse  liquide,  en 
continuant  à  se  refroidir,  s'est  solidifiée  peu  à  peu  sur  toute  sa  sur- 
face. La  croule  solide  qui  en  est  résultée  s'est  ensuite  déformée 
insensiblement,  et  a  fini  par  se  brisersticcessivemen  t  dans  diverses 
parties,  en  raison  de  la  diminution  progressive  du  volume  du  li- 
quide qui  restait  à  son  intérieur,  par  suite  de  l'abaissement  conti- 
nuel de  sa  température.  En  môme  temps,  si  l'atmosphère  contenait 
une  grande  quantité  de  vapeur  d'eau,  cette  vapeur  devait  fournir 
par  sa  condensation  des  masses  d'eau  énormes,  dont  la  présence 
sur  la  surface  de  la  croûte  solide  occasionnait  des  dégradations  de 
cette  surface,  et  des  transports  de  matières  qui  finissaient  par  se 
déposer  en  couches  horizontales  au  fond  des  vastes  bassins  où  ces 
eaux  s'accumulaient  ;  et  ce  genre  de  phénomène  devait  se  repro- 
duire continuellement,  par  buite  des  vaporisations  et  condensa- 
tions successives  que  l'eau  devait  éprouver,  en  raison  de  la  tem- 
pérature encore  élevée  de  la  surface  du  globe  d'une  part,  et  du 
refroidissement  continuel  de  l'atmosphère  environnante  d'une 
autre  part.  C'est  ainsi  que  la  formation  successive  des  terrains 
sur  la  surface  du  globe  terrestre,  telle  que  la  géologie  est  par- 
venue à  l'expliquer,  se  rattache  naturellement  aux  idées  que  nous 
venons  de  développer. 

Les  comètes,  qui  viennent  de  temps  eu  temps  passer  dans  le  voi- 
sinage du  soleil,  ne  peuvent  pas  être  regardées  comme  provenant 
de  la  nébuleuse  à  laquelle  nous  venons  de  rattacher  la  formation 
du  soleil,  des  planètes  et  de  leurs  satellites.  Les  inclinaisons,  quel- 
quefois si  grandes,  des  plans  de  leurs  orbites  sur  le  plan  de  réclip- 
tique,  et  le  sens  de  leur  mouvement,  qui  est  direct  pour  les  unes, 
rétrograde  pour  les  autres,  prouvent  que  ces  astres  ont  une  origine 
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touic  différente  de  colle  que  nom  venons  d'assigner  aux  planètes. 
Les  comète»  doivent  être  regardées  comme  étant  de  petites  nébu- 
leuses qui  se  meuvent  dans  l'immensité,  et  qui,  lorsqu'elles  s'ap- 
prochent de  noire  système  planétaire,  se  trouvent  entraînées  dans 
ïo  voisinage  du  soleil  par  l'atiraction  qu'elles  éprouvent  de  la  part 
de  cet  astre  ;  après  s'en  être  approchées,  elles  s'en  éloignent,  sou- 
vent pour  ne  plus  revenir.  Lorsqu'une  comète  vient  ainsi  à  se 
mouvoir  près  du  soleil  et  des  planètes,  les  actions  qu'elle  éprouve 


?ig.  m.  (ta  - 
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simull anémenl  de  la  part  de 
ces  corps  peuvent  modifier  la 
nalurc  de  la  ligne  qu'elle  par- 
court, de  manière  à  la  faire 
mouvoir  suivant    une  ellipse 
dont  le  grand  a*e  ne  soit  pas 
excessivement  grand  ;  alors  la 
comète  Tait,  pour  ainsi  dire, 
parlie  intégrante  du  système 
planétaire,  et  elle  devient  une 
comète  périodique.  Les  quatre 
comètes  périodiques  dont  nous 
avons  parlé  précédemment  se 
Fig.  j»j.  ih=  im-w,  o=ii°»'  s.j     trouvent  dans  ce  cas;  mais  il 
pourra  arriver  que  les  actions 
perturbatrices  qu'elles  éprouveront  de  la  part  des  planètes  près 
desquelles  elles  viendront  à  passer  modifient  un  jour  Icuis  orbi- 
tes, à  un  tel  point,  qu'elle*  s'feVÂgftMont  indéflntmenl  de  nous. 
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sans  que  nous  les  revoyions  jamais.  On  a  quelques  exemples  de 
comètes  dont  le  mouvement  a  subi  des  altérations  de  ce  genre, 
par  les  actions  perturbatrices  des  principales  planètes. 

La  lumière  zodiacale  (§  156)  s'explique  très-Facilement  dansl'hy- 
potbèse  de  Laplace.  Nous  avons  dit  qu'on  ne  peut  pas  la  regarder 
commeétantdueàuneatmosphèredusoleil;en  effet,  cettelumière, 
s'étendant  au  delà  des  orbites  de  Mercure  et  de  Vénus,  dépasse  de 
beaucoup  la  limite  à  l'intérieur  de  laquelle  l'atmosphère  du  soleil 
doit  être  renfermée,  d'après  la  vitesse  de  son  mouvement  de  rota- 
tion sur  lui-même.  Mais  on  peut  concevoir  que  la  matière  nébu- 
leuse, abandonnée  successivement  par  la  nébuleuse  qui  a  formé 
notre  système  planétaire,  ne  se  soit  pas  condensée  en  totalité 
dans  les  diverses  masses  partielles  d'où  sont  sorties  les  planètes; 
il  peut  être  resté  de  petites  quantités  de  cette  matière,  continuant 
à  circuler  autour  du  soleil  à  différentes  distances  de  cet  astre,  et 
formant,  par  leur  ensemble,  une  sorte  de  nébuleuse  très-diffuse 
et  de  forme  lenticulaire  :  c'est  ce  qui  occasionnerait  la  lumière 
zodiacale.  On  trouve  dans  le  ciel  divers  exemples  de  nébuleuses 
allongées,  présentant  dans  leur  ensemble  précisément  la  forme 
de  la  nébuleuse  à  laquelle  nous  attribuons  cette  lumière,  fig.  39i> 
392  et  393.  Il  pourrait  bien  sefaire  que  la  matière  nébuleuse  qui 
serait  ainsi  répandue  en  très-petite  quantité  dans  l'espace  envi- 
ronnant le  soleil,  et  jusqu'à  une  assez  grande  distance  de  cet  astre, 
se  fût  condensée  par  le  refroidissement  en  un  grand  nombre  de 
très-petits  corps,  se  mouvant  chacun  séparément  autour  du  so- 
leil, et  constituant  ainsi  une  multitude  innombrable  de  petites 
planètes.  Les  étoiles  filantes  (§  330)  s'expliqueraient  alors  très- 
facilement,  en  admettant  que  ce  sont  quelques-uns  de  ces  petits 
corps  qui  viennent  de  temps  en  temps  traverser  l'atmosphère  de 
la  terre.  Le  retour  périodique  de  certains  maximums  dans  l'ap- 
parition des  étoiles  filantes  tend  à  donner  un  certain  poids  à. 
cette  manière  de  voir. 
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